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[..] Magro y recio a la vez, el astrof´ısico mostraba empero un aire de laxitud
general, como si hubiese desertado viejas y tirantes consignas: la mano que me
tendio´ era blanda y hu´meda como el cefaloto´rax de un molusco; pero en sus
ojos grises ard´ıan y se disipaban rela´mpagos de no fa´cil diagno´stico. Se dejo´
caer en un sofa´, y la Enviada tomo´ asiento a su derecha.
— ¿Es usted un cient´ıfico?— me pregunto´ e´l en tono descorazonado.
— El sen˜or Bermu´dez es un hombre de letras— le aclaro´ Bermu´dez.
— Menos mal— sentencio´ Frobenius. Y an˜adio´, en un arranque de ira
— La Ciencia carece de todo “valor explicativo”.¡NO revela un corno! La En-
viada le tomo´ una mano y le dijo:
— ¡Acue´rdese, doctor!
— Urania— repuso e´l—, no estoy agitado. Pero una ciencia arranca de la duda
y se dirige a la duda por entre la duda, es un infierno, y uno muy caro. Una
verdad que no sea “indudable” no es una verdad. ¿Que´ hacemos nosotros? ¿Me
dira´s que Ciencia? No, sen˜or: nosotros hacemos algo as´ı como el turismo de la
duda.
— ¿Quie´n lo nie´ga?-le susurro´ la enviada como si tranquilizase a un nin˜o. El
doctor Frobenius dejo´ caer lentamente su cabeza en el regazo de la mujer:
— Urania— le dijo—, ese metalu´rgico tendra´ sus ca´lculos esta noche. ¿Para
que´ diablos necesitara´ e´l todos esos millones de galaxias? ¡A mı´ me revientan!
Cerro´ los ojos, y acomodando su cabeza en los muslos de la Enviada parecio´
adormecerse. Un valet de chaqueta blanca entro´ como un espectro en el living
comedor. Y lentamente comenzo´ a disponer la mesa en un a´ngulo del recinto.
Sonriendo como lo har´ıa un nu´mero, la Enviada nos aconsejo´:
—Cenen ustedes.
El doctor Frobenius tomo´ arriba su vaso de jugo de tomates. Mientras el valet
continuaba preparando la mesa, demore´ mis ojos en Urania y en el hombre que
ya dormı´a en su regazo. Frobenius ten´ıa razo´n: con sus pechos de Aritme´tica,
sus muslos pitago´ricos y sus manos de abrir compases, la Enviada Nu´mero Dos
era una imagen viviente de la Astronomı´a.
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1RESUMEN
En este Trabajo de Tesis se investigan los procesos involucrados en el desarrollo de
la Relacio´n Color Magnitud (RCM) de galaxias en cu´mulos. Esta relacio´n comprende
galaxias de tipo temprano y corresponde a la secuencia roja (SR) observada en el plano
color magnitud. La distribucio´n de galaxias en este plano es bimodal en los colores y
parte de las galaxias se distribuyen en una zona difusa llamada “nube azul”. La SR esta´
formada mayormente por galaxias pobres en gas con baja formacio´n estelar, protot´ı-
picamente galaxias de tipo temprano. Estas galaxias constituyen el objeto de estudio
de la presente investigacio´n y la relacio´n color magnitud que las caracteriza sera´ refe-
rida como RCM. Esta relacio´n puede entenderse como una correlacio´n entre la masa y
la metalicidad de las galaxias, siendo aque´llas ma´s masivas y luminosas, las ma´s me-
ta´licas y rojas. Usualmente, se ha utilizado una recta para ajustar la forma funcional
de la RCM, que se extiende desde las galaxias el´ıpticas enanas hasta las gigantes. Sin
embargo, observaciones recientes muestran que las galaxias ma´s luminosas de la RCM
(MR ∼ MV ∼ MT1 . −20, de masa M ∼ 10
10M⊙), se separan del ajuste lineal seguido
por las galaxias menos luminosas mostrando colores pra´cticamente constantes. Esto re-
sulta en un quiebre del extremo brillante de la RCM hacia colores ma´s azules. En este
trabajo se pretende explicar el origen de este quiebre y contribuir a la comprensio´n de la
formacio´n de galaxias en ambientes de cu´mulos. Para ello, utilizamos una te´cnica h´ıbrida
que combina simulaciones hidrodina´micas de N-cuerpos con un modelo semianal´ıtico de
formacio´n de galaxias que tiene en cuenta los procesos f´ısicos que afectan a los bariones.
La RCM resultante en diferentes bandas fotome´tricas se encuentra en buen acuerdo con
la tendencia lineal observada. El quiebre en el extremo brillante emerge naturalmente del
modelo como resultado de todos los procesos f´ısicos inclu´ıdos. Debido a que las galaxias
luminosas tiene un dispersio´n pequen˜a de edades (1,0×1010 an˜os < t < 1,2×1010 an˜os), la
metalicidad tiene un rol predominate en la determinacio´n de sus colores. Las abundancias
qu´ımicas reflejan los procesos f´ısicos involucados en la evolucio´n de las galaxias (brotes
estelares, y fusiones “secas” y “hu´medas” caracterizadas por bajo y alto contenido de gas,
respectivamente). Encontramos que la evolucio´n de las galaxias en el extremo brillante
de la RCM esta´ regulada desde z ∼ 2 principalmente por fusiones menores y mayores
de tipo “secas”. Por otro lado, las fusiones menores y mayores “hu´medas” son relevantes
para la determinacio´n de las propiedades de galaxias de menor luminosidad (por debajo
del quiebre). Las fusiones gala´cticas contribuyen con grandes fracciones de masa estelar
proveniente de las galaxias sate´ites (∼ 10 − 20 por ciento), pero las metalicidad de las
mismas es ∼ 0,2 dex ma´s bajas que la metalicidad media de las galaxias centrales con las
cuales se fusionan. El efecto de las fusiones secas es, por tanto, incrementar la masa de
las galaxias del extremo brillante sin alterar significativamente sus metalicidades. Luego,
galaxias muy luminosas muestran colores similares que resultan ma´s azules que los que
corresponder´ıan si la formacio´n estelar fuese ma´s elevada o, de manera equivalente, si se
extrapolara el comportamiento de las galaxias menos luminosas. Esto explica el quiebre
en la RCM, que pone de manifiesto un camino evolutivo diferente para las galaxias ma´s
y menos masivas. Hallamos resultados similares al estudiar cu´mulos con diferentes masas
viriales (1014−1015M⊙), en acuerdo con la universalidad de la RCM hallada en diferentes
muestras observacionales. Para evaluar la robustez de nuestras conclusiones, considera-
mos otras implementaciones en el modelo semianal´ıtico que incluyen un nuevo modelo
de extincio´n por polvo interestelar, nuevas librer´ıas sinte´ticas de espectros de poblacio-
nes estelares, y una formulacio´n alternativa que regula la formacio´n estelar, encontrando
en todos los casos que nuestros resultados no se alteran significativamente, dado que el




1.1. Breve resen˜a histo´rica1
La existencia de objetos brillantes y difusos en el cielo era un hecho bien conocido
ya a fines del siglo XVIII. Estos objetos se diferenciaban de las estrellas porque no
pod´ıan ser resueltos como fuentes puntuales con los instrumentos de observacio´n de la
e´poca. Se los describ´ıa como pequen˜as nubes. El astro´nomo france´s Charles Messier,
interesado en la bu´squeda de cometas, fue el primero en catalogar las “ne´bulas”, para
evitar confundirlas con sus objetos de estudio. Este cata´logo, “Catalogue des Ne´buleuses
et des amas d’E´toiles, que l’on de´couvre parmi les E´toiles fixes sur l’horizon de Paris”, fue
realizado entre los an˜os 1771 y 1784. Galaxias del Grupo Local, como Andro´meda (M31),
llevan hoy en d´ıa nombres dados por Messier. Ma´s tarde, en 1864, el astro´nomo John
Herschel publico´ un cata´logo que fue actualizado por John Dreyer en 1888. El cata´logo
“The New General Catalogue of Nebulae and Clusters of Stars (NGC)”, junto con dos
anexos ma´s“Index Cataloge”, presentaba un total de 15000 objetos nebulares clasificados.
Las iniciales de los cata´logos se utlizan hasta nuestros d´ıas para la denominacio´n de
objetos celestes; as´ı pues, NGC185 es el nombre de una galaxia el´ıptica enana en la
Constelacio´n de Casiopea.
La naturaleza de las nebulosas fue un tema controversial en la Astronomı´a del siglo
pasado. En 1920, la Academia Nacional de Ciencias de Washington invito´ a los dos
astro´nomos ma´s ilustres de la e´poca, Harlow Shapley y Heber Curtis, a debatir sobre el
tema. Shapely sosten´ıa que las nebulosas eran objetos que se ubicaban dentro de la Via
La´ctea, mientras que Curtis sosten´ıa la idea de que estos objetos eran “universos islas”,
externos, individuales y similares a la Via La´ctea. Esta reunio´n se conocio´ luego en la
comunidad astrono´mica como “El Gran Debate” que, iro´nicamente, tuvo como ganador
a Harlow Shapely.
No fue sino hasta 1925, cuando Edwin Hubble utilizo´ estrellas cefeidas para estimar las
distancias a las nebulosas, que se supo que Curtis estaba en lo cierto. Hubble demostro´
que muchas de las nebulosas eran objetos separados de la Via La´ctea, individuales y
de taman˜os comparables a ella. Esto marco´ el inicio de la Astronomı´a Extragala´ctica.
Gracias a los instrumentos que se fueron desarrollando con el paso del tiempo, se hizo
cada vez ma´s sencillo estudiar a las las “galaxias”. Los primeros esfuerzos estuvieron
abocados a categorizar y ordenar los diferentes tipos de galaxias. Sir James Jeans fue el
primero en presentar un diagrama de clasificacio´n en forma de diapaso´n, que separaba a
las galaxias en “tipo temprano” y “tipo tard´ıo”. Este esquema de clasificacio´n realizado
en 1928 fue luego popularizado por Hubble en su famosa publicacio´n de 1936. Dicha
clasificacio´n sigue vigente en nuestros d´ıas.
En 1910, Hertzsprung & Russell mostraron que contraponer las magnitudes y los
1Basada en Mo, van den Bosch & White (2011)
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colores de las estrellas reflejaba una distribucio´n no uniforme en ese plano de color mag-
nitud. El estudio de las caracter´ısticas particulares del diagrama color magnitud llevo´
a los astro´nomos a especular sobre la idea de que, a trave´s del mismo, se evidenciaban
procesos evolutivos en las estrellas. Esta idea resulto´ ser correcta. Siguiendo con estos
lineamientos se desarrollo´, ma´s tarde, un conjunto de relaciones de escala de las galaxias,
esto es, relaciones entre dos o ma´s de sus propiedades, de manera que las mismas per-
mitiesen obtener informacio´n sobre las galaxias. Los estudios pioneros de Visvanathan &
Sandage (e.g. 1977); Sandage & Visvanathan (e.g. 1978); Bower, Kodama & Terlevich
(e.g. 1998) utilizaron el diagrama color magnitud de las galaxias de grupos, cu´mulos y
campo, como una herramienta para analizar los procesos evolutivos gala´cticos.
En esta Tesis, exploramos una regio´n del diagrama color magnitud de galaxias, la
Relacio´n Color Magnitud (RCM), con el objetivo de explicar los procesos evolutivos de
las galaxias que forman la relacio´n, enfoca´ndonos en las galaxias del extremo brillante de
la RCM.
1.2. Contexto y nociones preliminares
1.2.1. Secuencia de Hubble-Jeans
El esquema de clasificacio´n de galaxias propuesto por Hubble, basado en las ideas de
Jeans, separa a las galaxias en dos grandes grupos. Las galaxias de tipo “tard´ıo”, a la
derecha del diagrama, y las galaxias de tipo “ temprano”, en la izquierda, conectadas por
la clase de galaxias lenticulares o S0.
El grupo de las galaxias de tipo temprano comprende galaxias el´ıpticas que presentan
isofotas suaves, casi el´ıpticas, y se subdividen en siete tipos El grupo de las galaxias
tard´ıas, por su parte, comprende galaxias de disco, con brazos espirales. Las mismas
se subdividen en dos grupos, las que presentan barras o “galaxias barradas” y las que
no, llamadas “galaxias normales”. A su vez, dentro de cada rama, se subdividen en tres
clases de acuerdo a cu´an comprimidos se ven los brazos espirales, la fraccio´n de luz del
bulbo central y el grado con el que pueden resolverse los brazos en estrellas individuales,
regiones HII y senderos de polvo. Al final de la secuencia de Hubble-Jeans se ubican las
galaxias irregulares que no presentan simetr´ıa alguna, no esta´n dominadas por un bulbo
ni por un disco.
En la figura 1.1 puede verse una representacio´n esquema´tica del la secuencia mor-
folo´gica con la conocida forma de diapaso´n. Notablemente, la secuencia se correlaciona
con otras propiedades de las galaxias. Se trata, pues, de una clasificacio´n que no es me-
ramente descriptiva, sino que resulta fundamentada en propiedades f´ısicas. Las galaxias
el´ıpticas y lenticulares se agrupan juntas bajo el te´rmino de galaxias de tipo temprano.
Las mismas presentan escasa cantidad de gas fr´ıo y polvo, tienen colores fotome´tricos
rojos asociados a poblaciones estelares viejas, y su distribucio´n superficial de brillo es
el´ıptica. Las galaxias el´ıpticas presentan colores y metalicidades bien correlacionados con
su luminosidad. Las galaxias espirales e irregulares, se agrupan en lo que se denomina
galaxias de tipo tard´ıo. E´stas tiene brazos espirales donde continuamente se forman nue-
vas estrellas, y poseen grandes cantidades de polvo, regiones HII, y gas molecular; sus
colores fotome´tricos son azules y sus perfiles de brillo superficial se aproximan con una
funcio´n exponencial, que se asocia a discos delgados.
1.2.2. Cu´mulos y grupos de galaxias
Los grupos y cu´mulos de galaxias son las estructuras virializadas ma´s grandes del Uni-
verso y constituyen excelentes laboratorios de estudio de las propiedades y la formacio´n
de sus miembros. Los cu´mulos pueden clasificarse de acuerdo a su forma, riqueza y tipo
de galaxias dominantes, entre otras posibilidades. La divisio´n entre grupos y cu´mulos no
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Figura 1.1: Secuencia de Hubble en forma esquema´tica. Las galaxias de tipo “tard´ıo”, a
la derecha del diagrama, y las galaxias de tipo “temprano”, en la izquierda, conectadas
por la clase de galaxias lenticulares o S0.
es clara; un cu´mulo de galaxias tiene 50− 1000 miembros brillantes, una masa promedio
de 1014− 1015M⊙, y un taman˜o de unos pocos (2− 10) Mpc de dia´metro. Generalmente,
los cu´mulos son ricos en galaxias de tipo temprano. Los grupos de galaxias, por otra
parte, tienen de 3 a 30 galaxias luminosas, su dia´metro medio es de 0,1 − 1 Mpc, y sus
masas t´ıpicas var´ıan en el rango 1012,5 − 1014M⊙. La figura 1.2 muestra la distribucio´n
de galaxias, gas caliente y materia oscura de un cu´mulo de galaxias que evidencia claros
indicios que el mismo se formo´ a partir de la fusio´n de cu´mulos menores.
1.2.3. Relacio´n Color Magnitud
En la actualidad, es un hecho bien establecido que las galaxias forman una distribucio´n
bimodal en el plano color magnitud. El diagrama color magnitud (DCM) presenta, por un
lado, una estrecha correlacio´n entre los colores y las magnitudes de las galaxias, conocida
como “Relacio´n Color Magnitud” (RCM) o Secuencia Roja (SR), mientras que tambie´n
exhibe una regio´n difusa llamada “nube azul”. La RCM esta´ constituida ba´sicamente por
galaxias deficientes en gas, con bajos niveles de formacio´n estelar, v.g. galaxias de tipo
temprano (ETG, segu´n siglas en ingle´s, Early Type Galaxies)2, mientras que las galaxias
de tipo tard´ıo son t´ıpicamente objetos de la nube azul. Un ejemplo de la bimodalidad en
los colores puede verse en el diagrama color magnitud de la figura 1.3, correspondiente a
un relevamiento del Sloan Digital Sky Survey (SDSS) con galaxias en el rango de redshift3
z < 0,1. La figura fue extra´ıda del trabajo de Baldry et al. (2006), quienes estudian la
distribucio´n de galaxias en el DCM, sin efectuar cortes por morfolog´ıa, ajusta´ndolas con
distribuciones gaussianas. Encuentran que la RCM no esta´ bien ajustada por una recta.
Los autores proponen un ajuste en funcio´n de una recta ma´s una funcio´n hiperbo´lica. El
punto de transicio´n de la RCM esta´ alrededor de la magnitud Mr = −19,8, que coincide
con una masa t´ıpica de 2 × 1010M⊙. La bimodalidad en los colores del DCM persiste
hasta por lo menos z ∼ 1 (Strateva et al., 2001; Blanton et al., 2003; Baldry et al., 2004,
2006).
Existe una gran controversia respecto a cua´les son los mecanismos responsables de
la evolucio´n de las galaxias hacia la RCM. Los procesos f´ısicos usualmente involucrados
pueden separarse en internos y externos. Los primeros incluyen los procesos de formacio´n
estelar pasiva e inestabilidades de disco, mientras que los segundos involucran interac-
ciones entre galaxias y fusiones gala´cticas (Lin et al., 2010; Robaina et al., 2010), efectos
ambientales como interacciones gravitatorias ra´pidas (“acoso gala´ctico” o “galaxy harass-
ment” como es conocido en la literatura, Moore et al. 1999), remocio´n del reservorio de
2Notar que varios te´rminos sera´n referidos segu´n sus siglas en ingle´s por familiaridad con la literatura
cient´ıfica, a saber, ETGs, SF, SFR, AGN, IMF, LF
3Se mantendra´ la nomenclatura en ingle´s de varios te´rminos, como redshift, feedback, ram pressure
stripping, track evolutivo; los mismos se mostrara´n en ita´lica so´lo la primera vez que aparecen.
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Figura 1.2: Imagen compuesta del cu´mulo de galaxias Abell 2744, denominado cu´mulo
de Pandora, que combina datos del Hubble Space Telescope, del Very Large Telescope
perteneciente al European Southern Observatory, del telescopio Japone´s Subaru, y del
Observatorio de rayos-X Chandra. Los dos primeros aportan las ima´genes de galaxias,
las cuales constituyen < 5 por ciento de la masa total del cu´mulo. El gas caliente, emisor
de rayos-X y detectado por Chandra, aparece en color rojo; el mismo representa ∼ 20
por ciento de la masa del cu´mulo. La distribucio´n de la materia oscura, inferida a partir
del feno´meno de lente gravitacional, es coloreada en azul. Este cu´mulo gigante parece ser
el resultado de la fusio´n de al menos cuatro cu´mulos ma´s pequen˜os. Los datos sugieren
que la compleja colisio´n ha separado parte del gas caliente, que interactu´a durante la
colisio´n, de la materia oscura, de modo que estas dos componentes aparecen apartadas
entre s´ı y de las galaxias visibles.
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Figura 1.3: Diagramas color magnitud tomados del trabajo de Baldry et al. (2006), ba-
sados en el relevamiento de SDSS para z < 0,1. Los contornos en l´ıneas punteadas y
llenas representan densidades de galaxias, espaciadas logar´ıtmicamente con 4 contornos
por cada factor 10. Las l´ıneas punteadas, en sentido vertical, representan galaxias de la
misma masa estelar correspondiente a 1010−11M⊙. Las regiones coloreadas representan
valores medios para la secuencia roja y azul, ma´s una dispersio´n de ±1σ.
gas caliente (denominado “estrangulacio´n”Larson et al. 1980; Balogh et al. 2000; Kawata
& Mulchaey 2008), y la extraccio´n por presio´n hidrodina´mica (“ram pressure stripping”,
RPS) del gas gala´ctico (Roediger, 2009; Tecce et al., 2010).
La relacio´n color magnitud puede ser entendida como una relacio´n entre la masa y
la metalicidad. Las galaxias ma´s luminosas (y por lo tanto, ma´s masivas) poseen pozos
de potencial profundos, los cuales son capaces de retener los metales eyectados por los
eventos de supernovas y vientos estelares. La RCM parece ser universal, dado que es
seguida tanto por las galaxias de campo como por las de grupos y cu´mulos de galaxias
(e.g. Visvanathan & Sandage, 1977; Sandage & Visvanathan, 1978; Reda et al., 2004;
Lo´pez-Cruz et al., 2004; Reda et al., 2005; de Rijcke et al., 2009). Sin embargo, una
mayor proporcio´n de galaxias rojas se encuentra en ambientes de alta densidad.
El estudio de la evolucio´n de la pendiente y la dispersio´n de la RCM provee restric-
ciones a la historia de formacio´n estelar de las ETGs. Bower, Kodama & Terlevich (1998)
encuentran que se puede reproducir la dispersio´n observada de la RCM en cu´mulos de
galaxias locales si se supone que la mayor´ıa de las estrellas en estas galaxias se formaron
en e´pocas tempranas (z > 1), con un crecimiento posterior y moderado de la masa cau-
sado por fusiones gala´cticas y una residual formacio´n estelar (SF, segu´n siglas en ingle´s,
Star Formation). Este escenario es consistente con modelos jera´rquicos de formacio´n de
estructuras.
En este contexto, usando un modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias, Menci et
al. (2008) obtienen una cen˜ida RCM para las galaxias de cu´mulos, definida en tiempos tan
tempranos como z ∼ 1,2. En valores similares de redshift, Kaviraj et al. (2005) encuentran
que la pendiente de la RCM de los cu´mulos de galaxias cambia apreciablemente respecto
al valor mostrado en el presente, aunque la evolucio´n de la pendiente en el rango de
redshift 0 < z < 0,8 es pra´cticamente despreciable si se tienen en cuenta los errores de
medicio´n.
Observaciones detalladas de la RCM de cu´mulos de galaxias (ver Mei et al. 2009, y
referencias all´ı citadas) muestran que no hay una evolucio´n significativa del punto de
cero, de la pendiente o la dispersio´n de la RCM, luego de z ∼ 1,3. En contraste con estos
resultados, Stott et al. (2009) encuentran evolucio´n en los valores de la pendiente de la
RCM entre z ∼ 0,5 y la e´poca actual, en base a observaciones de cu´mulos de galaxias en
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el rango del o´ptico e infrarrojo cercano. Los autores atribuyen esta evolucio´n a la ca´ıda
de galaxias en el nu´cleo del cu´mulo, que se transforman en galaxias de la secuencia roja.
Las simulaciones hidrodina´micas tambie´n han sido usadas para analizar las propie-
dades de la RCM a z = 0. Saro et al. (2006) evaluan el impacto de la funcio´n inicial
de masa estelar (IMF, segu´n siglas en ingle´s, Initial Mass Function), encontrando que
la funcio´n de Salpeter permite reproducir tanto la pendiente como la normalizacio´n de
la RCM para galaxias que habitan en cu´mulos. Del ana´lisis de simulaciones de grupos y
cu´mulos de galaxias, Romeo et al. (2008) concluyen que la forma de la secuencia roja esta´
principalmente determinada por la SF espec´ıfica en todos los ambientes. Estos autores
encuentran que las galaxias evolucionan hacia una secuencia “muerta”, justo despue´s de
que agotan el reservorio de gas fr´ıo del cual forman estrellas. Las galaxias ma´s de´biles de
los cu´mulos mantienen una tasa de SF significativa hasta e´pocas recientes, y por ello se
distribuyen de manera menos acotada en torno a la RCM.
Generalmente, se ha utilizado una relacio´n lineal para ajustar la correlacio´n entre
luminosidad y color de las galaxias de la RCM, que se extiende desde las galaxias el´ıpticas
enanas a las el´ıpticas gigantes. Sin embargo, la dispersio´n de estas relaciones aumenta a
menores luminosidades, tal como resulta evidente de las observaciones de varios cu´mulos
gala´cticos (Coma, Secker et al. 1997; Perseus, Conselice et al. 2003; Fornax, Hilker et al.
2003, Karick et al. 2003, Mieske et al. 2007; Hydra, Misgeld et al. 2008; Virgo, Lisker et
al. 2008; Antlia, Smith Castelli et al. 2008).
Algunas de estas relaciones parecen ser consistentes con un cambio en la pendiente al
pasar del extremo de´bil al extremo brillante de la RCM. Este tipo de ajuste ya fue sugerido
por de Vaucouleurs (1961) para el cu´mulo de Virgo y fue confirmado posteriormente por
Ferrarese et al. (2006) Ma´s recientemente, basados en los datos del SDSS, Janz & Lisker
(2009) encontraron, tambie´n para el cu´mulo de Virgo, una relacio´n no lineal que puede
ser descripta como una forma de “S” a lo largo de todo el rango de magnitudes, con las
galaxias ma´s brillantes (−21 . MB . −19)) mostrando un color casi constante. Para
el cu´mulo de Hydra, Misgeld et al. (2008) ajustan una relacio´n lineal a su RCM, sin
embargo, es evidente un cambio de pendiente en el extremo brillante de la relacio´n.
A partir de estudios de grandes muestras de galaxias de tipo temprano en el SDSS
(e.g. Baldry et al., 2004, 2006; Skelton et al., 2009), surge evidencia adicional de una
inclinacio´n hacia colores ma´s azules en el extremo brillante de la RCM. Los resultados de
Skelton et al. (2009) corresponden a una RCM del universo local, obtenida promediando
sobre todos los ambientes. Utilizando como ajuste de la RCM la combinacio´n de una
recta y una funcio´n de tangente hiperbo´lica (que da la forma de una “S”), Baldry et al.
(2006) examinan la dependencia del mismo con las posiciones medias de la RCM y de
la nube azul, encontrando que, a diferencia de lo que sucede con la fraccio´n de galaxias
rojas, el ajuste a la RCM no var´ıa fuertemente con el ambiente.
En cuanto a las propiedades de las galaxias ma´s brillantes que pueblan la RCM, exis-
ten observaciones recientes que apoyan la existencia de una fuerte evolucio´n con el tiempo
co´smico de las propiedades estructurales de las galaxias esferoidales ma´s masivas (i.e.,
con masas estelares de M⋆ & 10
11M⊙). Las mediciones de los taman˜os de las galaxias
el´ıpticas a altos redshifts (z & 1,5) revelan que estos objetos son mucho ma´s pequen˜os
(por un factor de ∼ 2 a ∼ 4) que sus contrapartes locales de masas similares (Daddi
et al. 2005). Este resultado ha sido confirmado subsecuentemente por varios estudios,
aunque las galaxias de tipo temprano ma´s masivas (M⋆ & 2,5× 10
11M⊙) parecen haber
alcanzado su estructura dina´mica e interna ma´s ra´pido y temprano que aquellas ETGs
de menor masa, a igual redshift (Mancini et al., 2010). Por otro lado, se encuentra una
evolucio´n moderada en la dispersio´n de velocidades entre las galaxias ma´s masivas (Ce-
narro & Trujillo, 2009). En promedio, la dispersio´n de velocidades y la densidad de masa
superficial de galaxias masivas a altos redshifts son similares a aque´llas encontradas en
las ETGs locales ma´s densas (Cappellari et al., 2009). Estas evidencias observaciona-
les sugieren que los escenarios de crecimiento “de adentro hacia afuera” son plausibles.
En estos escenarios, las galaxias compactas a altos redshifts conforman el centro de las
galaxias cercanas el´ıpticas normales (van Dokkum et al., 2010).
1.2 Contexto y nociones preliminares 9
A partir de muestras de pares de galaxias obtenidos de diferentes relevamientos, se
ha encontrado que las ETGs masivas locales sufren en promedio ∼ 0,5 fusiones gala´cticas
desde z ∼ 0,6− 0,7 en adelante (Bell et al., 2006b; Robaina et al., 2010). Estas fusiones
gala´cticas ocurren generalmente entre galaxias que ya esta´n en la secuencia roja, por
lo que involucran galaxias de tipo temprano que contienen poco gas fr´ıo y mucho polvo
(Whitaker & van Dokkum, 2008; McIntosh et al., 2008). Estas fusiones gala´cticas mayores
no disipativas (deficientes en gas, y por lo tanto llamadas fusiones “secas”) son un canal
importante para la formacio´n y evolucio´n de las galaxias ma´s brillantes de los cu´mulos
(BCGs, segu´n sigla en ingle´s, Brightest Cluster Galaxies) (Liu et al., 2009). Sin embargo,
la tasa de fusiones mayores secas es demasiado baja para explicar completamente la
formacio´n de galaxias esferoidales (y la secuencia roja) desde z ∼ 1 (Bundy et al., 2009).
Las fusiones secas menores favorecer´ıan el crecimiento de las BCGs tal como se puede
inferir a partir de la evolucio´n de la relacio´n entre la dispersio´n de velocidades y la masa
estelar (Bernardi, 2009). La hipote´tsis de las fusiones menores tambie´n parece ser una
explicacio´n plausible para las ETGs, en redshifts intermedios (0,1 < z < 0,8), tal como
lo muestran Nierenberg et al. (2011). Ellos encuentran que las ETGs esta´n rodeadas,
t´ıpicamente, por varias galaxias sate´lites. Las fusiones menores son posibles responsables
de la evolucio´n del taman˜o de las galaxias de tipo temprano masivas (Bezanson et al.,
2009). Adema´s, Kaviraj et al. (2008) demuestran que el bajo nivel de formacio´n estelar
en la poblacio´n de ETGs a redshifts intermedios es muy posiblemente debida a la accio´n
de las fusiones gala´cticas menores.
La influencia de las fusiones gala´cticas en la evolucio´n de las ETGs, inferida de datos
observacionales, esta´ en acuerdo con las predicciones de los modelos de formacio´n de ga-
laxias. Utilizando una te´cnica semianal´ıtica, Khochfar & Burkert (2003) encuentran que
la u´ltima fusio´n mayor de las galaxias el´ıpticas brillantes del Universo local (MB . −21)
ocurren preferentemente entre galaxias dominadas por bulbos. Las fusiones mayores son
responsables de duplicar la masa estelar de galaxias en el extremo brillante de la RCM
desde z ∼ 1 (Eliche-Moral et al., 2010). Por otro lado, Bournaud, Jog & Combes (2007)
estudian el efecto de mu´ltiples fusiones menores en la evolucio´n de las ETGs mediante
un co´digo nume´rico de N -cuerpos, encontrando que las fusiones menores repetidas pue-
den formar galaxias el´ıpticas sin la necesidad de involucrar fusiones mayores, los cuales
son menos frecuentes que las fusiones menores a redshifts moderados. Los remanentes de
estas fusiones mu´ltiples tienen propiedades que dependen ma´s de la masa total acretada
durante las fusiones que del cociente de masas de cada fusio´n en particular. Este resultado
tambie´n es respaldado por simulaciones hidrodina´micas (Naab et al., 2007, 2009), de las
cuales se desprende que el crecimiento de las galaxias masivas (M⋆ & 10
11M⊙) mediante
una serie de muchas fusiones menores se vuelve ma´s importante que el crecimiento por
fusiones mayores. Las fusiones menores, pues, resultan ser la principal fuente en la evo-
lucio´n tard´ıa de los taman˜os y densidades de las ETGs. Otro posible mecanismo f´ısico
responsable de la evolucio´n del taman˜o de las ETGs es la expulsio´n de una importante
fraccio´n de bariones, todav´ıa en forma gaseosa, mediante la actividad de qua´sars (Fan et
al., 2010).
A partir de un modelado semianal´ıtico, Khochfar & Silk (2006) encuentran que las
galaxias masivas a altos redshifts se forman en fusiones ricas en gas, mientras que ga-
laxias de igual masa a bajos redshifts son el resultado de fusiones pobres en gas. Estas
consideraciones les permiten reproducir la evolucio´n observada del taman˜o de los objetos
esferoidales masivos con el redshift. La disipacio´n asociada con las grandes fracciones
de gas es el factor ma´s importante en la determinacio´n de los taman˜os de las galaxias
esferoidales, tal como ha sido encontrado por Hopkins et al. (2009) con la utilizacio´n de
simulaciones hidrodina´micas. Complementariamente, utilizando me´todos semianal´ıticos,
De Lucia & Blaizot (2007) encuentran que las fusiones menores secas tard´ıas (z < 0,5)
juegan un rol importante en el ensamblado de masas de las BCGs, las cuales adquieren
la mitad de su masa mediante la agregacio´n de galaxias ma´s pequen˜as.
Es claro que diferentes tipos de fusiones tienen un enorme impacto en la evolucio´n
de las ETGs, afectando sus morfolog´ıas y propiedades dina´micas, as´ı como su historia de
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formacio´n estelar. Muchos trabajos se han dedicado a estudiar estos aspectos, pero so´lo
unos pocos han analizado el rol de las fusiones en el desarrollo de la RCM (e.g. Skelton
et al., 2009; Bernardi et al., 2010). Por medio de un modelo muy simple, combinado
con los a´rboles de fusiones de galaxias extra´ıdos de un modelo semianal´ıtico, Skelton
et al. (2009) encuentran una explicacio´n para el apartamiento hacia colores azules del
extremo brillante de la RCM. Los autores sostienen que el mismo se debe a que existe una
fraccio´n mayor de fusiones menores secas sufridas por las galaxias brillantes en relacio´n a
las de´biles. El color de las galaxias no deber´ıa cambiar debido a que en las fusiones secas
no se produce formacio´n estelar. Por ello, las galaxias se mueven a lo largo de la RCM
a medida que la masa se incrementa, mientras los colores permanecen fijos (Bernardi
et al., 2007). En esta Tesis, investigamos este aspecto en detalle para encontrar una
demostracio´n o una falsacio´n a dicha hipo´tesis, segu´n sea el caso.
El apartamiento del extremo brillante de la RCM con respecto a la tendencia marcada
por el ajuste lineal a toda la relacio´n motiva este Trabajo de Tesis. La RCM constituye
una de las mayores herramientas para evaluar los modelos de formacio´n de galaxias ya
que la evolucio´n de las galaxias se evidencia a trave´s de la misma. Nuestro objetivo es
contribuir al entendimiento de los procesos f´ısicos involucrados en el desarrollo de la RCM
de cu´mulos de galaxias, y del comportamiento especial mostrado por su extremo brillante.
Nuestro me´todo de trabajo incluye la aplicacio´n de un modelo semianal´ıtico de formacio´n
y evolucio´n de galaxias SAG (Cora, 2006; Lagos, Cora & Padilla, 2008; Tecce et al., 2010,
acronismo para Semi-Analytic Galaxies;) a un conjunto de simulaciones cosmolo´gicas de
cu´mulos de galaxias (Dolag et al., 2005).
Esta Tesis se diagrama de la siguiente forma. En el cap´ıtulo 2 se describe el marco
cosmolo´gico en el que se desarrolla esta investigacio´n, y se describen las simulaciones de
cu´mulos de galaxias utilizadas, y los principales procesos f´ısicos incluidos en el modelo
semianal´ıtico empleado. En el cap´ıtulo 3 se presenta la RCM obtenida segu´n diferentes
criterios de seleccio´n de galaxias de tipo temprano, y se discute la comparacio´n de las
pendientes de ajuste a la RCM en varias bandas fotome´tricas con valores reportados
por estudios observacionales. A fin de identificar que´ mecanismos son responsables de
las diferentes caracter´ısticas mostradas por la RCM y, en particular, del quiebre en el
extremo brillante, en el cap´ıtulo 4 presentamos el estudio de la evolucio´n de las masas y
metalicidades de la componente estelar de cada galaxia como resultado de diferentes tipo
de eventos que conducen a la formacio´n y acrecio´n de estrellas. A partir de los resultados
obtenidos en este cap´ıtulo, en el cap´ıtulo 5 se evaluan las carater´ısticas de la masa estelar
acumulada en las galaxias desde z = 1 al presente, a fin de poder explicar claramente la
razo´n f´ısica de la presencia del quiebre de la RCM. El cap´ıtulo 6 esta´ dedicado al estudio
del impacto sobre las propiedades de la RCM de nuevas implementaciones incluidas en
el modelo semianal´ıtico SAG, referidas a la correccio´n por polvo de las magnitudes resul-
tantes, a la modificacio´n de esas magnitudes por incluir la emisio´n de estrellas en la fase
TP-AGB, y a la consideracio´n de una formulacio´n alternativa para describir el proceso
de formacio´n estelar. Finalmente, presentamos nuestras conclusiones en el cap´ıtulo 7.
Cabe destacar que el ana´lisis y los resultados descriptos en los cap´ıtulos 3, 4, y 5 se
desprenden del trabajo de Jime´nez et al. (2011).
Capı´tulo 2
Modelo de formacio´n de galaxias
En este trabajo investigamos las razones f´ısicas que determinan las caracter´ısticas de
la RCM de cu´mulos de galaxias, enfocando nuestra atencio´n en el comportamiento del
extremo brillante de esta relacio´n. El estudio se aborda desde un punto de vista teo´ri-
co, utilizando como herramienta una te´cnica nume´rica h´ıbrida que combina simulaciones
cosmolo´gicas no radiativas N-Body/SPH (Smoothed Particle Hydrodynamics) de cu´mulos
de galaxias con el modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias SAG . En este cap´ıtulo
se detallan las simulaciones de cu´mulos de galaxias utilizadas, y se describen los prin-
cipales procesos f´ısicos incluidos en el modelo semianal´ıtico empleado que afectan a la
componente bario´nica, y el marco cosmolo´gico en el que se aplica.
2.1. Paradigma ΛCDM y la formacio´n de estructuras 1
El modelo esta´ndar de formacio´n y evolucio´n del Universo es el resultado de una
exitosa combinacio´n de modelos pertenecientes a la Cosmolog´ıa y a la Astronomı´a. El
paradigma vigente propone un Universo de materia oscura fr´ıa con constante cosmolo´-
gica, llamado segu´n sus siglas en ingle´s Λ Cold Dark Matter (ΛCDM). Este escenario
ha integrado armoniosamente teor´ıas cosmolo´gicas (Teor´ıa del Big Bang y de Inflacio´n),
modelos f´ısicos de part´ıculas (Modelo Esta´ndar y sus extensiones), modelos astrof´ıscos
(crecimiento de estructuras co´smicas por efectos gravitatorios, crecimiento jera´rquico,
“gastrof´ısica”), y fenomenolog´ıa (anisotrop´ıas del Fondo Co´smico de Radiacio´n, materia
oscura no bario´nica, energ´ıa oscura de naturaleza repulsiva, geometr´ıa plana y propieda-
des gala´cticas).
Los picos acu´sticos detectados en el espectro de potencias del Fondo Co´smico de
Microondas (CMB, segu´n siglas en ingle´s, Cosmic Microwave Background) mostraron
un acuerdo perfecto con las predicciones del modelo ΛCDM. En el an˜o 2003, los datos
del sate´lite WMAP no so´lo confirmaron este resultado sino que hicieron ma´s precisa la
determinacio´n de los para´metros cosmolo´gicos. Los valores obtenidos esta´n en un acuerdo
notablemente bueno con medidas independientes; la densidad de bariones acuerda con la
predicha segu´n los modelos de nucleos´ıntesis primordial, la constante de Hubble H0 se
corresponde con la hallada por medidas directas, la densidad de energ´ıa oscura acuerda
con la obtenida de mediciones de supernovas tipo Ia, y la estructura a gran escala del
Universo observada esta´ de acuerdo con los resultados de grandes muestreos de galaxias
y lentes gravitacionales de´biles (ver Spergel et al. 2003).
En este escenario, las estructuras se forman a partir de perturbaciones iniciales a
un medio homoge´neo e isotro´pico en expansio´n. Las mismas se relacionan con las fluc-
tuaciones cua´nticas del campo escalar, creadas en el per´ıodo inflacionario del Universo.
1Basado parcialmente en Avila Rees (2007) y Mo, van den Bosch & White (2011)
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Las pequen˜as perturbaciones crecen amplificadas por la gravedad, de acuerdo a una ley
de potencias (en un universo de Einstein-de Sitter). Cuando la densidad de materia del
Universo iguala a la densidad de radiacio´n (zeq), las pertubaciones de materia oscura
comienzan a crecer. En el momento del desacople de la materia y la radiacio´n, la materia
bario´nica aumenta ma´s todav´ıa el crecimiento de las sobredensidades. E´stas, eventual-
mente, alcanzan un valor cr´ıtico y se desacoplan de la expansio´n del Universo, formando
estructuras que colapsan y se virializan. Las estructuras mayores se forman mediante el
ensamblaje de estructuras menores, en lo que se denomina un escenario de crecimiento
jera´rquico o “bottom up”.
Press & Schechter (1974) desarrollan un formalismo para calcular en este re´gimen la
funcio´n inicial de masa en funcio´n del tiempo (por unidad de volumen como´vil) de los ob-
jetos que se desprenden de la expansio´n general del Universo y colapsan, llamados “halos
de materia oscura”. Los autores consideran una distribucio´n de densidad de fluctuaciones
gaussianas. El crecimiento y colapso de estas estructuras co´smicas es un proceso alta-
mente no lineal, sin simetr´ıas y de una gran escala dina´mica. Por ello, simulaciones de
N-cuerpos son necesarias para su estudio. De los resultados nume´ricos es posible extraer
las historias de formacio´n de los halos de materia oscura.
Un importante resultado de las simulaciones de N-cuerpos es la demostracio´n de la
existencia de “subhalos”, que son halos de materia oscura existentes dentro del radio
virial de halos ma´s grandes. Los subhalos de materia oscura sobreviven como estructuras
ligadas al colpaso gravitacional de estructuras de niveles de jerarqu´ıa ma´s altos. Los
subhalos sufren de una pe´rdida importante de masa debida a las fuerzas de marea. Los
torques inducidos por estas fuerzas imprimen momento angular tanto a la materia oscura
como a la bario´nica. Esta u´ltima, inicialmente en forma gaseosa, se enfr´ıa condensa´ndose
en las regiones centrales, en principio conservando su momento angular, y favoreciendo
la formacio´n de las galaxias.
Desde el principio de los an˜os 90 se han investigado las propiedades de los halos
de materia oscura a trave´s de dos te´cnicas nume´ricas complementarias. Por un lado,
existen modelos semianal´ıticos, originalmente desarrollados por White & Frenk (1991)
y ma´s tarde refinados por numerosos estudios (Kauffmann, White & Guiderdoni, 1993;
Cole et al., 1994; Somerville & Primack, 1999; Kauffmann et al., 1999; De Lucia et al.,
2004; Croton et al., 2006; Cora, 2006; Somerville et al., 2008; Lagos et al., 2008; Guo
& White, 2009). Estos modelos utilizan informacio´n sobre la estructura y el ensamblaje
de los halos de materia oscura fr´ıa para modelar los pozos de potencial dentro de los
cuales se forman y evolucionan las galaxias, tratando los procesos f´ısicos (enfriamiento
del gas, formacio´n estelar, feedback de supernovas y nu´cleos gala´cticos activos), en forma
semianal´ıtica. Por otro lado, en el marco dado por ΛCDM, Navarro & White (1994)
realizaron por primera vez simulaciones hidrodina´micas a partir de condiciones iniciales
cosmolo´gicas. Desde entonces, la resolucio´n y el poder de co´mputo de los cu´mulos de
computadoras ha aumentando enormemente, permitiendo avanzar en el conocimiento de
la formacio´n de las galaxias.
2.2. Simulaciones de cu´mulos de galaxias
En este trabajo utilizamos simulaciones cosmolo´gicas no radiativas N-Body/SPH de
cu´mulos de galaxias, provistas por el Dr. Klaus Dolag (Dolag et al., 2005). Las mis-
mas proporcionan las historias de formacio´n de los halos y subhalos de materia oscura,
permitiendo armar los a´rboles de fusiones (merger trees) a lo largo de la evolucio´n del
Universo. Esta informacio´n es usada por el co´digo semianal´ıtico para generar la poblacio´n
de galaxias.
Los cu´mulos utilizados se seleccionan inicialmente de una simulacio´n que involucra
solamente a la materia oscura, con una caja de taman˜o de 480h−1 Mpc (Yoshida et al.,
2001) en un modelo cosmolo´gico caracterizado por los para´metros Ωm = 0,3, ΩΛ = 0,7,
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Figura 2.1: Mapa de la densidad de gas en toda la caja de la simulacio´n cosmolo´gica a
z = 0. Para atravesar la caja de lado a lado, un rayo de luz tardar´ıa cerca de 109 an˜os. El
corte tiene una profundidad de 12h−1 Mpc. La estructura ma´s grande que se forma en
esta simulacio´n es un cu´mulo de galaxias, que puede verse en el margen superior derecho
de ambos paneles (Borgani et al., 2004; Dolag et al., 2005). Panel izquierdo: Se muestran
regiones de baja y alta densidad de part´ıculas en colores oscuros y claros, respectivamente.
Panel derecho: Se aprecia la temperatura del gas dentro de las estructuras cosmolo´gicas,
donde el color rojo representa el gas ma´s caliente.
Figura 2.2: Simulaciones hidrodina´micas no radiativas de la regio´n central de los cu´mu-
los masivos, set C15, realizadas con el co´digo SPLOTCH. En los paneles superiores se
muestra la distribucio´n de la materia oscura y gas de los cu´mulos g51, g1 y g8. En los
paneles inferiores se muestra la temperatura del gas para los mismos cu´mulos. (Cre´ditos:
http://www.mpa-garching.mpg.de/galform/data).
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Figura 2.3: Simulaciones hidrodina´micas no radiativas de la regio´n central de los cu´mulos
menos masivos, set C14. En los paneles superiores se vizualiza la temperatura del gas
para los cu´mulos g676, g914, g1542, mientras que en los paneles inferiores se presentan
las distribuciones de temperatura correspondientes a los cu´mulos g3344 y g6212.
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Cu´mulo Rvir (Mpc) Mvir (10
14 M⊙)
C141 (g1542) 1,04 1,30
C142 (g3344) 1,07 1,39
C143 (g6212) 1,06 1,31
C144 (g676) 1,06 1,33
C145 (g914) 1,09 1,43
C151 (g1) 2,50 17,80
C152 (g8) 2,89 27,56
C153 (g51) 2,37 15,30
Cuadro 2.1: Propiedades de los cu´mulos de galaxias simulados por Dolag et al. (2005). Se
muestran las masas y radios viriales a z = 0 de los cu´mulos centrales de cada simulacio´n;
las simulaciones que contienen a los cu´mulos g1 y g8 tienen, a su vez, cu´mulos sate´lites
de masas del orden de 1013−14M⊙.
Ho = 70 km s
−1 Mpc−1, Ωb = 0,039 para el para´metro de densidad bario´nica, y σ8 = 0,9
para la normalizacio´n del espectro de potencias. Los valores de Ωm y σ8 son levemente
mayores que los obtenidos del ana´lisis de los datos del quinto an˜o del sate´lite WMAP
(Dunkley et al., 2009), pero au´n as´ı son consistentes con las cotas observacionales actuales.
Consideramos dos clases de cu´mulos extra´ıdos de la simulacio´n original. Por un lado, el
set de cu´mulos C14 que contienen cu´mulos de masas viriales en el rango ≃ (1,1− 1,2)×
1014 h−1 M⊙ y se compone de cinco miembros a los que denominamos g1542, g3344,
g6212, g676 y g914. Por otro lado, consideramos el set de cu´mulos C15 de masas viriales
en el rango ≃ (1,3− 2,3)× 1015 h−1 M⊙, que se compone de tres miembros denominados
g1, g8, y g51. En la tabla 2.1 se muestran algunas de las propiedades de los estos cu´mulos
(ver Dolag et al., 2005, para ma´s detalles).
Las regiones lagrangianas que rodean a los cu´mulos seleccionados han sido resimula-
das con una mayor resolucio´n de masa mediante la te´cnica “Zoomed Initial Condition”
(Tormen et al., 1997) y el co´digo Tree-SPH GADGET-2 (Springel et al., 2005). La resolu-
cio´n de masa es la misma para todas las simulaciones, con masas de materia oscura y
part´ıculas de gas de mdm = 1,13× 10
9 h−1 M⊙ y mgas = 1,69× 10
8 h−1 M⊙, respectiva-
mente. Para la resolucio´n de fuerza, el suavizado del potencial gravitacional de Plummer
se fija en ε = 5h−1 kpc en unidades f´ısicas a redshift z ≤ 5, mientras que se cambia a
unidades como´viles a redshifts ma´s altos, adoptando el valor ǫ = 30 h−1 kpc. La figura
2.1 muestra la distribucio´n de gas de una simulacio´n t´ıpica de la cual se extraen los cu´-
mulos para ser resimulados. Los cu´mulos C15 y C14 son mostrados en las figuras 2.2 y
2.3, respectivamente.
Aunque las simulaciones son hidrodina´micas, so´lo utilizamos la informacio´n cinema´-
tica provista por las part´ıculas de materia oscura para identificar los halos de materia
oscura. Con este propo´sito, consideramos que las part´ıculas de materia oscura tienen sus
masas incrementadas a su valor original, ya que el gas fue introducido en la regio´n de alta
resolucio´n separando cada part´ıcula en una de gas y otra de materia oscura. Los halos
de materia oscura son identificados como grupos de part´ıculas virializadas mediante el
algoritmo “friends-of-friends” (FOF). El algortimo SUBFIND de (Springel et al., 2001)
se aplica luego a estos grupos identificados por el FOFpara encontrar subestructuras de
materia oscura ligadas dentro de los halos, a los que denominamos subhalos de materia
oscura. Estos subhalos son los sitios de formacio´n de galaxias. Extrayendo de todas las
simulaciones la informacio´n sobre los halos y subhalos, se contruye el a´rbol de fusiones,
para lo cual se tienen en cuenta los subhalos con 10 o ma´s part´ıculas ligadas, ya que gru-
pos con menos part´ıculas resultan dina´micamente inestables (Kauffmann et al., 1999).
Con los a´rboles de fusiones podemos conocer la historia de formacio´n de los halos y sub-
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halos a lo largo de la evolucio´n del Universo. Cada simulacio´n tiene 92 salidas separadas
por un intervalo de tiempo de ∼ 200 Myr, comenzando en redshift z ∼ 60 hasta z = 0.
2.3. Modelo Semianalı´tico SAG: fı´sica de los bariones o “gastrofı´si-
ca”
Durante su evolucio´n, las galaxies pueden adquirir masa estelar por formacio´n de
estrellas a partir del gas fr´ıo disponible, tanto en un modo pasivo o quiescent, o me-
diante brotes estelares disparados por inestabilidades de disco y/o fusiones de galaxias
(mergers). Nos referimos al primer modo como “modo pasivo”, para diferenciarlo de la
SF ma´s violenta que tiene lugar durante los brotes estelares. Durante las fusiones, las
galaxias tambie´n pueden aumentar su masa debido a la acrecio´n de los sistemas sate´li-
tes. El contenido de gas fr´ıo de las galaxias proviene de los flujos de gas fr´ıo o cooling
flows generados a partir del enfriamieto radiativo del gas caliente contenido en el halo
de materia oscura en el que reside la galaxia; el gas fr´ıo acretado pasa a formar parte
del disco gala´ctico. Subsecuentemente, la masa de la galaxia puede ser reducida debido
al reciclado producido por vientos estelares y explosiones de supernovas. Estas u´ltimas
tambie´n reducen el gas fr´ıo disponible para la posterior formacio´n estelar a trave´s de
efectos de retroalimentacio´n (feedback) de energ´ıa. La actividad de nu´cleos gala´cticos
activos (AGN, segu´n su sigla en ingle´s, Active Galactic Nuclei) inyecta energ´ıa en la fase
caliente y reduce el flujo de gas fr´ıo recibido por la galaxia, regulando as´ı el proceso de
formacio´n estelar. La tasa de enfriamiento del gas caliente no so´lo depende de la tem-
peratura sino tambie´n del contenido de metales que son aportados por las supernovas
y los vientos estelares. La compleja combinacio´n de estos procesos se ve reflejada en las
propiedades de las galaxias, tales como metalicidades y luminosidades. Todos estos pro-
cesos pueden ser tenidos en cuenta en un modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias.
La principal ventaja de esta herramienta nume´rica con respecto a las simulaciones de
N- cuerpos hidrodina´micas completamente autoconsistentes reside en el hecho de que
los modelos semianal´ıticos permiten alcanzar un rango dina´mico ma´s grande a un costo
computacional mucho ma´s bajo.
El modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias SAG usado en este trabajo esta´
basado en el co´digo descripto en Lagos et al. (2008). Los procesos f´ısicos que se consideran
en este modelo comprenden enfriamiento radiativo del gas caliente del halo, formacio´n
estelar en modo pasivo y en brotes estelares estelares causados por inestabilidades de
disco y/o fusiones gala´cticas, y feedback por explosiones de supernova y por la accio´n de
AGNs, entre otros aspectos. El modelado del proceso de feedback de AGN corresponde a
la mejora implementada en el trabajo de Lagos et al. (2008), el cual se basa en el modelo
semianal´ıtico presentado por Cora (2006). Este u´ltimo simula el resto de los procesos
antes mencionados siguiendo las propuestas de Springel et al. (2001), quienes cedieron
la versio´n original del co´digo sobre la que se continuo´ trabajando. El modelo de Cora
(2006) introduce una mejora importante con respecto al trazado de la circulacio´n de
metales entre diferentes componentes bario´nicas, esto es, gas caliente y difuso, gas fr´ıo y
estrellas, teniendo en cuenta la evolucio´n de la masa de los diferentes elementos qu´ımicos.
La versio´n del modelo semianal´ıtico SAG usada en este trabajo implementa adema´s un
detallado ca´lculo del radio de escala de los discos gala´cticos, descripto en Tecce et al.
(2010).
A continuacio´n se describe el modelado de los procesos f´ısicos incluidos en SAG .
Debido a que los mismos no son del todo bien comprendidos, se utilizan para´metros
libres que regulan el efecto de cada uno de ellos y que luego se ajustan, con el fin de
reproducir diferentes relaciones observadas que que involucran propiedades de galaxias
locales y a alto redshift.
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2.3.1. Gas caliente, enfriamiento radiativo, formacio´n estelar y feedback por su-
pernovas
De acuerdo a la informacio´n provista por los a´rboles de fusiones, se calcula la masa de
gas caliente del halo de materia oscura para cada salida de la simulacio´n de N-cuerpos en
las cuales se aplica el modelo semianal´ıtico. Debido a que el gas caliente tiene inicialmente
la misma distribucio´n espacial que la materia oscura, la masa virial se ve afectada por los
procesos evolutivos de agregacio´n jera´rquica y cambia de un paso al siguiente. Cuando
una fraccio´n del gas caliente se enfr´ıa, los procesos de formacio´n estelar comienzan a
partir del gas fr´ıo disponible. La masa del gas caliente contenida dentro de cada halo
FOF esta´ dada por la expresio´n
Mhot = fbMvir −
NFOF∑
i=1
(MStellar,i +MColdGas,i +MBH,i) , (2.1)
siendo MStellar la masa estelar, MColdGas la masa de gas fr´ıo y MBH la masa de agujeros
negros centrales, para cada una de las NFOF galaxias de los grupos FOF considerados
en cada paso de la simulacio´n. El factor fb es la fraccio´n bario´nica. La masa virial esta´
dada por Mvir = 100H
2R3vir/G. Esta es la masa encerrada en un radio virial Rvir, que se
define como el radio de una esfera con densidad media 200ρcrit, centrada en la part´ıcula
ma´s masiva del grupo. Aqu´ı, ρcrit es la densidad cr´ıtica y la velocidad virial esta´ dada
por V 2vir = GMvir/Rvir.
Se considera que el gas caliente tiene una distribucio´n de tipo esfera isoterma. La










donde rcool es el radio de enfriamiento. Esta cantidad se define como el radio dentro del
cual el gas tiene un tiempo de enfriamiento menor a su tiempo dina´mico. A su vez, el
tiempo de enfriamiento local se define como el cociente entre el contenido espec´ıfico de
energ´ıa del gas y la tasa de enfriamiento por unidad de volumen. Esta u´ltima cantidad,
Λ(T,Z), depende fuertemente de la abundancia qu´ımica Z del gas y de la temperatura
virial del halo. En el ca´lculo del tiempo de enfriamiento del gas, se emplean funciones de
enfriamiento dependientes de la metalicidad, dadas por Sutherland & Dopita (1993).
Cuando una galaxia que se convierte en sate´lite de un grupo o cu´mulo sufre una
remocio´n de todo el gas caliente que se encuentra atrapado en su pozo de potencial. A
este proceso se lo llama“estrangulacio´n” (Larson et al., 1980; Balogh et al., 2000; Kawata
& Mulchaey, 2008; Prescott et. al, 2011). En este escenario, la masa de gas y de metales
contenidos en la fase de gas caliente de las galaxias sate´lites pasan al reservorio de gas
caliente de la galaxia central del halo correspondiente.
En SAG , como en otros modelos semianal´ıticos, el enfriamiento radiativo so´lo tiene
lugar en las galaxias centrales del halo FOF . El enfriamiento da lugar a la formacio´n de







donde α es un para´metro adimensional con el que se regula la eficiencia de formacio´n
estelar y tdyn = Rdisc/Vdisc es el tiempo dina´mico de la galaxia, en cuya definicio´n inter-
vienen el radio del disco gala´ctico y su velocidad circular. La velocidad del disco, Vdisc se
aproxima considerando que es un 25 por ciento ma´s grande que la velocidad virial Vvir
definida ma´s arriba.
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En el modelo SAG adoptamos la eficiencia de formacio´n estelar variable introducida







donde α0 y n son dos para´metros libres. Cada evento de formacio´n estelar genera una
masa ∆Mstar = ˙Mstar∆tout/Nsteps, donde Nsteps = 50 son subdivisiones del paso de la
simulacio´n, de igual duracio´n, utilizadas para integrar las ecuaciones diferenciales que
describen la f´ısica de los bariones, y tout es el intervalo entre dos salidas sucesivas de la
simulacio´n.
En cada evento de formacio´n estelar se produce un cierto nu´mero ηCC de supernovas
de tipo colapso de nu´cleo (CCSN, segu´n sus siglas en ingle´s, core-collapse supernovae)
de tipos Ib/c y II, que se originan a partir de estrellas con masas mayores que 8M⊙;
esta cantidad depende de la funcio´n inicial de masa (IMF) adoptada. La IMF da la
distribucio´n del nu´mero de estrellas nacidas en un determinado rango de masas. En SAG,
se utiliza la IMF propuesta por Salpeter en 1955 cuya forma funcional es
N(m) dm ∝ m−2,35dm. (2.5)
Al normalizar esta IMF entre 0, 1 y 100M⊙, el nu´mero de supernovas por cada masa
solar de estrellas formadas es ηCC = 6,3 × 10
−3 M−1⊙ . Cada CCSN libera una energ´ıa
ECC = 1,2 × 10
51 erg s−1 (Woosely & Weaver, 1995). Esta energ´ıa liberada calienta








donde ǫ es un para´metro adimensional que regula la eficiencia de feedback por CCSN. El
destino de este gas recalentado puede modelarse. Si la fase caliente se mantiene dentro
del halo de DM anfitrio´n, estamos en un “esquema de retencio´n”, si abandona el halo es
un “esquema de eyeccio´n”. Ma´s detalles y otros modelados posibles pueden verse en el
trabajo de De Lucia et al. (2004).
2.3.2. Enriquecimiento quı´mico
En el modelo SAG, el gas primordial del cual se forman las estrellas esta´ compuesto
por un 76 por ciento de hidro´geno y un 24 por ciento de helio. A medida que la evolucio´n
estelar tiene lugar, las estrellas contaminan las fases fr´ıa y caliente del gas con metales
eyectados en procesos evolutivos tales como pe´rdidas de masa por vientos estelares y
explosiones de supernova. Este enriquecimiento qu´ımico afecta las tasas de enfriamiento
del gas caliente de la galaxia, sensibles a la metalicidad. La tasa de enfriamiento del gas
condiciona, a su vez, la tasa de formacio´n de estrellas que tiene lugar a partir del gas
fr´ıo disponible. Las tasas de pe´rdida de masa y la contribucio´n de metales debidas a
la evolucio´n estelar dependen de los rangos de masa de las estrellas involucradas. Para
estrellas de masas bajas e intermedias (0,8M⊙ ≤ M ≤ 5 − 8M⊙), se tienen en cuenta
los resultados de los modelos de Marigo (2001); para el resto de las masas estelares
(0,8 − 5M⊙ ≤ M ≤ 100M⊙), se adoptan los yields estelares dados por Portinari et al.
(1998).
Las estrellas ma´s masivas, dan lugar a explosiones de supernovas core collapse (SNCC),
principales productoras de los elementos α. Por otra parte, las supernovas tipo Ia con-
tribuyen al enriquecimiento qu´ımico del medio interestelar (ISM, segu´n siglas en ingle´s,
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Interstellar Medium) con elevada produccio´n de hierro (∼ 0,6M⊙). Adoptamos la formu-
lacio´n de nucleos´ıntesis propuesta por Iwamoto et al. (1999), para modelar la contribucio´n
qu´ımica de estos eventos. En nuestros ca´lculos, seguimos la produccio´n de 8 elementos
qu´ımicos: H, 4He, 12C, 14N, 16O, 24Mg, 28Si y 56Fe, generados por las estrellas con masas
distribuidas en 27 rangos, desde 0,8M⊙ ≤ M ≤ 100M⊙. Se utilizan los tiempos de vida
estelares dados por Padovani & Matteucci (1993) para estimar la escala temporal de
retorno a las distintas fases del ISM de los metales sintetizados y eyectados por todas las
posibles fuentes. Los detalles de este modelo de enriquecimiento qu´ımico puede verse en
el trabajo de Cora (2006).
2.3.3. Inestabilidades de disco
Se considera que los discos gala´cticos se forman a partir del enfriamiento del gas
caliente contenido en los halos de materia oscura. Las fuerzas de marea imparten un
momento angular a todo el material, incluyendo al gas, de manera que el gas fr´ıo, sin
presio´n de sustentacio´n, naturalmente se acomoda en una configuracio´n de disco. Debido
a que las galaxias espirales t´ıpicamente tienen discos con una distribucio´n superficial de
brillo de tipo exponencial, es comu´n modelar al disco de las galaxias con una distribucio´n
superficial de la forma
Σ(R) = Σ0exp(−R/Rd), (2.7)
donde Rd es el radio de escala del disco, y la densidad superficial Σ0 se calcula de acuerdo
a la masa total del disco (Binney & Tremaine, 1987).
Cuando un disco es lo suficientemente masivo como para que su autogravedad sea
dominante, se torna inestable frente a pequen˜as perturbaciones generadas por sate´lites
menores o subestructuras de materia oscura. Para modelar esta inestabilidad del disco,





Si ε < εdisc, entonces el disco se vuelve inestable, siendo εdisc uno de los para´metros libres
del modelo que adopta valores cercanos a la unidad. Este mecanismo de inestabilidad de
disco es capaz de producir galaxias el´ıpticas; todo el gas y todas las estrellas del disco
se transfieren al bulbo y, adicionalmente, el gas se consume en un brote de formacio´n
estelar que tambie´n contribuye a aumentar la masa del bulbo.
2.3.4. Fusiones de galaxias
En un escenario jera´rquico de formacio´n de estructuras, las fusiones entre galaxias son
una consecuencia natural de las fusiones entre los halos de materia oscura en los que e´stas
residen. Las fusiones juegan un rol preponderante en la determinacio´n de propiedades de
las galaxias tales como la masa y la morfolog´ıa. El cata´logo de galaxias que utilizamos
en este trabajo se construye aplicando el modelo seminanal´ıtico a los a´rboles de fusio´n
de los subhalos de materia oscura, extra´ıdos de las simulaciones de cu´mulos. Luego de
la identificacio´n de las subestructuras de materia oscura dentro de los grupos FOF, el
subhalo ma´s grande del grupo FOF sera´ el que albergue a la galaxia central del grupo.
La misma se localiza en la posicio´n de la part´ıcula del grupo ma´s ligada gravitacional-
mente. Estas galaxias se denominan “galaxias centrales” o “galaxias tipo 0”. Las galaxias
centrales de otros subhalos ma´s pequen˜os contenidos dentro del mismo grupo FOF se
llaman “galaxias del halo” o “galaxias tipo 1”. Los subhalos que albergan a estas galaxias
permanecen intactos luego de caer dentro de estructuras mayores. Existe un tercer grupo
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de galaxias llamadas “galaxias sate´lites” o “galaxias de tipo 2”, que son aque´llas que se
generan cuando dos subhalos se fusionan y la galaxia central del subhalo ma´s pequen˜o
pasa a ser sate´lite del subhalo remanente. Estas galaxias quedan hue´rfanas de su subhalo
y se fusionan, eventualmente, con la galaxia central del subhalo remanente luego de que
haya transcurrido un tiempo dado por la escala de tiempo de friccio´n dina´mica (Binney
& Tremaine, 2008).
Las fusiones de galaxias se clasifican como fusiones mayores o menores segu´n el valor
del cociente entre las masas bario´nicas, M sat y M central, de la galaxia sate´lite acretada y
la galaxia central; la masa bario´nica es la suma de la masa de estrellas y la masa de gas
de la galaxia. De este modo resulta definido el cociente
fmerge = M
sat/M central. (2.9)
Una fusio´n es “mayor” cuando el cociente fmerge > 0,3. En caso contrario, se considera
que tenemos una fusio´n “menor”.
En las fusiones mayores, todas las estrellas presentes en las galaxias colisionantes se
acomodan en un esferoide. La perturbacio´n provocada por la fusio´n conduce al gas fr´ıo
hacia el bulbo del remanente y lo comprime, dando lugar a un brote de formacio´n estelar
que consume todo el gas. De este modo, las fusiones mayores generan galaxias el´ıpticas.
En las fusiones menores, todas las estrellas de la galaxia sate´lite se agregan al bulbo
del remanente, mientras que el disco de estrellas de la galaxia ma´s grande permanece sin
alteraciones. La presencia de un brote estelar durante una fusio´n menor depende de la





donde Mdisc = MStellar−MBulge +MColdGas es la masa del disco, definida en te´rminos de
la masa de la componente estelar de la galaxia, Mstellar, de la masa del bulbo (formado
so´lo por estrellas), MBulge, y la masa de gas fr´ıo de la galaxia, MColdGas. Si f
central
ColdGas >
fgas,minor, todo el gas fr´ıo de las galaxias colisionantes se consume en un brote estelar y las
estrellas formadas se agregan al bulbo del remanente. Este para´metro umbral, fgas,minor,
es un para´metro libre motivado por las simulaciones de Hernquist & Mihos (1995), quienes
hallan que las galaxias de disco ricas en gas tienen ma´s probabilidades de generar un brote
estelar bajo la interaccio´n con pequen˜os sate´lites (Malbon et al., 2007). Las fusiones
menores en las cuales se producen brotes estelares se llaman “fusiones menores hu´medas”
(minor wet mergers). En estos eventos, la masa estelar de la galaxia central se incrementa
gracias a que suma las contribuciones estelares de las nuevas estrellas producidas durante
la fusio´n, ma´s las estrellas de la galaxia sate´lite acretada. En cambio, si fcentralColdGas <
fgas,minor, no se produce formacio´n estelar durante la fusio´n menor y, por lo tanto, se
habla de “fusiones menores secas” (minor dry mergers). Ma´s aun, los brotes estelares no
tienen lugar si la galaxia sate´lite es muy pequen˜a comparada con la galaxia central con
la que se fusiona. Es decir, si fmerge < fburst, con fburst=0.05, no se producira´ un brote
estelar en la coalescencia de las galaxias, sin importar la cantidad de gas disponible en la
galaxia central. Este tipo de evento tambie´n es considerado como una fusio´n menor seca.
Para el propo´sito del presente estudio, clasificamos tambie´n a las fusiones mayores
en “secas” y “hu´medas”. Esta clasificacio´n no afecta el funcionamiento del co´digo SAG,
y se realiza con el so´lo objeto de identificar los procesos responsables de la evolucio´n
gala´ctica. Una vez que se ha identificado en el modelo una fusio´n mayor, la clasificamos
como hu´meda o seca, dependiendo de la fraccio´n de gas del disco del remanente. Luego,
si f remnantColdGas < fgas,major la fusio´n mayor es seca (major dry merger), y en caso contrario,
es una fusio´n mayor hu´meda (major wet merger), siendo fgas,major un para´metro libre
del modelo.
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2.3.5. Feedback por Nu´cleos Gala´cticos Activos
Un aspecto importante de las inestabilidades de disco e interacciones entre galaxias,
especialmente, de las fusiones hu´medas, es que pueden ser detonantes de brotes estelares
y de la actividad de los AGN. El gas de los discos gala´cticos, a causa de la perturbacio´n
inducida por la fusio´n, pierde presio´n de sustentabilidad y fluye hacia el agujero negro
central de la galaxia, motor del AGN, aumentando la actividad de e´ste. Existe una cre-
ciente evidencia observacional y teo´rica sobre la importancia de los AGN en la evolucio´n
gala´ctica. Los AGN son productores de grandes cantidades de energ´ıa que se inyectan en
la galaxia a trave´s de “jets” o flujos de material muy colimado. Se los considera respon-
sables de reducir, o incluso, suprimir los flujos de gas fr´ıo de las galaxias residentes en
halos masivos, afectando la formacio´n estelar, y por ende, las masas estelares, las lumi-
nosidades y los colores (e.g. Croton et al. 2006; Malbon et al. 2007; Lagos et al. 2008).
Este hecho permite reducir el nu´mero de galaxias en el extremo brillante de la funcio´n
de luminosidad, permitiendo obtener un mejor acuerdo con los datos observados. Lograr
esta mejora ha sido uno de los principales motivos de la inclusio´n de feedback de AGN
en los modelos de formacio´n de galaxias.
La conexio´n entre la evolucio´n de las galaxias y los AGN se pone de manifiesto a
trave´s de correlaciones entre el agujero negro central y las propiedades de la galaxia en la
que e´ste reside. Se han hallado correlaciones de la masa del agujero central de las galaxias
con la masa del bulbo de las galaxias (Marconi & Hunt, 2003; Haring & Rix, 2004), la
luminosidad en las bandas K−, B− y V− (Marconi & Hunt 2003) y la velocidad de
dispersio´n de las estrellas en el bulbo (Ferrarese & Merrit, 2000).
En el modelo SAG, los AGN se producen a trave´s del crecimiento de los agujeros
negros centrales (ver Lagos et al., 2008), que tiene lugar durante la acrecio´n de gas fr´ıo
en el proceso de enfriamiento del gas (modo radio), y como consecuencia de la ca´ıda de
gas hacia el centro gala´ctico a ra´ız de los eventos de fusio´n o de inestabilidad de disco
(modo quasar). En los eventos de fusio´n consideramos que los agujeros negros centrales
se fusionan instanta´neamente, y la masa del agujero negro de la galaxia sate´lite se agrega
a la masa del agujero negro de la galaxia central. Durante los eventos que dan lugar a
brotes estelares, la masa de gas acretada por el agujero negro es proporcional a la masa





1 + (200 km s−1/Vvir)2
, (2.11)
donde MColdGas es la masa de gas de la galaxia central despue´s que se ha agregado la masa
de la galaxia sate´lite, es decir, la masa del gas del remanente. El crecimiento del agujero
negro a trave´s de la inestabilidad del disco tambie´n esta´ representado en esta ecuacio´n si
se cambia el cociente Msat/Mcentral por 1, ya que este proceso es una interaccio´n dina´mica
propia de la galaxia. El valor del para´metro libre fBH se ajusta de manera de reproducir
la relacio´n observada entre masa de bulbo y masa del agujero negro. El otro modo de
crecimiento de los agujeros negros (modo radio) tiene lugar cuando se ha establecido un
halo de gas caliente alrededor de la galaxia anfitriona a partir del cual se producen los
flujos de gas fr´ıo. Se considera que tasa de acrecio´n de masa del agujero negro es continua











donde MBH es la masa del agujero negro, fhot = Mhot/Mvir es la fraccio´n de masa total
del halo en forma de gas caliente, y κAGN es un para´metro libre. Cabe destacar que debido
al proceso de estrangulacio´n, sufrido por las galaxias sate´lites, las mismas no disponen de
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un reservorio de gas caliente como las galaxias centrales, por lo que sus agujeros negros
no experimentan este tipo de crecimiento.
A trave´s de la tasa de acrecio´n del agujero negro, puede calcularse su luminosidad en
te´rminos de ηBH, la eficiencia esta´ndar de produccio´n de energ´ıa cerca del horizonde de
eventos del agujero negro, por medio de la expresio´n
LBH = ηBH ˙MBHc
2, (2.13)
donde c es la velocidad de la luz. El calentamiento meca´nico generado por la acrecio´n del
agujero negro (la luminosidad LBH) inyecta suficiente energ´ıa en el medio cincundante
como para regular el enfriamiento del gas, reduciendo e incluso detiendo completamente
los flujos de gas fr´ıo recibidos por la galaxia.
2.3.6. Modelado de discos gala´cticos
El modelo SAG utilizado en este trabajo incluye un detallado me´todqo para calcular
el taman˜o de los discos de las galaxias desarrollado en el trabajo de Tecce et al. (2010), el
cual sigue los lineamientos presentados en (2009). El procedimiento adoptado considera
que el proceso de formacio´n de discos so´lo tiene lugar en las galaxias centrales. Cuando
una galaxia se convierte en sate´lite, la acrecio´n de gas fr´ıo se detiene a causa de la es-
trangulacio´n, de manera que su disco no puede continuar creciendo. Entonces, el valor
del radio de escala Rd queda fijado en el valor que ten´ıa la u´ltima vez que la galaxia en
cuestio´n fue identificada como galaxia central. Para cada paso de tiempo de la simulacio´n
y para cada galaxia que fue identificada como central, se determinan valores caracter´ıs-
ticos como la masa de estrellas y gas fr´ıo de la galaxia, y la masa virial, concentracio´n
y para´metro de spin de su halo FOF anfitrio´n. A partir de estos valores, se calcula el
valor de Rd en un dado redshift z, mediante un esquema de interpolaciones polinomiales
sucesivas (ver Tecce et al. 2010).
2.3.7. Propiedades espectro fotome´tricas de las galaxias
Para estimar las luminosidades y colores de las galaxias se deben calcular sus propie-
dades espectro fotome´tricas. La luz recibida proveniente de las galaxias esta´ compuesta
por la luz de cientos de miles de estrellas (1011−1012), cada una con cierta edad, masa y
composicio´n qu´ımica. A efectos de poder interpretar lo que vemos y vincular la luz de las
galaxias con las poblaciones estelares que las componen, y con la formacio´n y evolucio´n
de las mismas, adoptamos una te´cnica que considera la caracterizacio´n de la fuente emi-
sora mediante su distribucio´n espectral de energ´ıa (SED, segu´n siglas en ingle´s, Spectral
Energy Distribution). Esta distribucio´n espectral es una funcio´n Fλ que nos da la energ´ıa
total de los fotones emitidos por la fuente en cierto rango de longitudes de onda (λ, λ +
dλ).
Interpretar la SED requiere conocer la emisio´n de cada una de las estrellas que forman
las poblaciones estelares de una galaxia. En esto hay una ventaja, pues si bien la historia
de formacio´n de las galaxias continua siendo objeto de debate y estudio, la teor´ıa de
evolucio´n estelar es mejor entendida. Con los modelos vigentes de evolucio´n estelar se
puede calcular con gran precisio´n la evolucio´n de la luminosidad, color y el espectro
integrado de una estrella a lo largo de toda su vida, dada su masa inicial y composicio´n
qu´ımica primordial. Adema´s, se pueden estimar las tasas de pe´rdida de masa, energ´ıa y
metales, cantidades que son devueltas por las estrellas al medio interestelar. Estos son
los ingredientes fundamentales del enriquecimiento qu´ımico de las poblaciones estelares
subsiguientes, y por ende, de la evolucio´n qu´ımica de las galaxias.
Para reproducir el espectro de las poblaciones estelares presentes en una galaxia, se
consideran modelos evolutivos de s´ıntesis de poblaciones estelares. En estos modelos, los
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para´metros a ajustar son la tasa de formacio´n estelar (SFR, segu´n siglas en ingle´s, Star
Formation Rate), y la IMF. En algunos casos, tambie´n se requiere conocer la tasa de
enriquecimiento qu´ımico. Los modelos de s´ıntesis de poblaciones hacen hipo´tesis sobre
la evolucio´n de estos para´metros con el tiempo y calculan la distribucio´n, dependiente
de la edad, de las estrellas en el diagrama Hertzsprung-Russell (HR). Una reproduccio´n
de este diagrama puede verse en la figura 6.5. A partir de las posiciones en el diagrama
HR de estrellas de diferentes masas y composiciones qu´ımicas pero de la misma edad, se
obtienen las “isocronas”. Los modelos evolutivos de s´ıntesis de poblaciones hacen uso de
estas isocronas para estimar la evolucio´n del espectro integrado de una poblacio´n estelar.
El me´todo de s´ıntesis de isocronas se basa en que las poblaciones estelares, cualquiera
sea su SFR, se pueden describir como una sucesio´n de brotes estelares instanta´neos,
usualmente llamados “poblaciones estelares simples” (SSPs, segu´n siglas en ingle´s, Simple
Stellar Populations).
Suponiendo una IMF independiente del tiempo, la SED de una poblacio´n estelar a






′, ζ(t− t′)]dt′, (2.14)
donde la funcio´n Sλ(t
′, ζ(t− t′)) es la potencia radiada por una SSP de edad t′ y metali-
cidad ζ(t− t′) por unidad de longitud de onda λ, y por unidad de masa. Esta funcio´n, Sλ
se obtiene sumando el espectro de todas las estrellas que definen la isocrona de la SSP
de edad t′, con la metalicidad ζ(t− t′).
El segundo ingrediente de los modelos evolutivos de s´ıntesis poblacional es la librer´ıa
de espectros individuales que se utiliza para describir las propiedades de las estrellas en
cualquier posicio´n del diagrama HR. Existen dos enfoques diferentes para obtener estas
librer´ıas. El primero es observacional, donde se obtiene una librer´ıa mediante la muestra
de estrellas del vecindario solar. Como consecuencia, la muestra no es completa en los
rangos de masa y metalicidad. Para obtener el espectro de una estrella fuera de la muestra,
se interpolan o extrapolan, segu´n convenga, los datos de la muestra, introduciendo errores
significativos para estrellas diferentes a las del vecindario solar. El otro enfoque consiste
en intentar predecir por otros me´todos la SED de las estrellas. Mediante modelos de
atmo´sferas estelares que calculan la transferencia radiativa a trave´s de la superficie de la
atmo´sfera, se obtiene la intensidad espec´ıfica de la radiacio´n emergente de la superficie de
la atmo´sfera de las estrellas, en un amplio rango de masas, metalicidades, temperaturas
efectivas y gravedad superficial (Kurucz, 1992; Allard & Hauschildt, 1995).
El modelo evolutivo de s´ıntesis de poblacio´n estelar utilizado en SAG, del cual se
obtienen las magnitudes de las galaxias en distintas bandas del espectro, es el de Bruzual
& Charlot (2003, en adelante nos referiremos a este trabajo como BC03). En el mismo, se
utilizan tres librer´ıas de tracks evolutivos calculados por distintos modelos de evolucio´n
estelar en distintos rangos de metalicidad; e´stos son Padova 1994, Padova 2000 y Geneva.
A su vez, se hace uso de diferentes librer´ıas de espectros estelares, siendo dos de ellas
observacionales (STELIB y Pickles) y una teo´rica (BaSel).
Las librer´ıas de tracks evolutivos no incluyen de manera consistente la evolucio´n
de estrellas en la rama asinto´tica de las gigantes, en su fase de pulsos te´rmicos (TP-
AGB, segu´n siglas en ingle´s, Thermally Pulsating Asymptotic Giant Branch). Tampoco
se incluye el espectro de estas estrellas en ninguna de las tres librer´ıas espectrales. Esta
fase evolutiva es especialmente complicada de modelar. En las librer´ıas de BC03, se
utilizan aproximaciones de los espectros y formulaciones observacionalmente motivadas
de estas estrellas TP-AGB, basados en modelos y datos de la Galaxia.
BC03 estudian la evolucio´n de los colores (B − V ), y (V − K) y del cociente masa
luminosidad M/LV , de una SSP esta´ndar, considerando diferentes rangos de metalicidad
estelar, Z = 0,004, Z = 0,02 y Z = 0,05. Concluyen que a edades fijas, el efecto princi-
pal del aumento de la metalicidad es enrojecer los colores y aumentar el cociente masa
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Figura 2.4: Evolucio´n de los colores B−V y V −K y el cociente masa luminosidad M/LV
de una SSP esta´ndar, segu´n las metalicidades Z = 0,004 (l´ınea punteada), Z = 0,02
(l´ınea so´lida) y Z = 0,05(l´ınea a trazos). Esta figura fue extra´ıda del trabajo de Bruzual
& Charlot (2003) (figura 1).
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luminosidad M/LV , tal como se aprecia de la figura 2.4.
A partir del uso del los modelos de s´ıntesis de poblaciones estelares de BC03, el mo-
delo SAG proporciona las magnitudes absolutas de las galaxias en el sistema de Johnson
Morgan (U ,B,V ,K,R,I) y las bandas u,g,r,i,z del SDSS (Fukugita et al., 1995). La pre-
diccio´n final del espectro de las galaxias debera´ incluir una formulacio´n adecuada del
efecto de atenuacio´n por polvo interestelar.
2.3.8. Extincio´n por polvo interestelar
En el medio interestelar existe una componente de material so´lido formado por granos
de polvo. Los efectos de esta componente sobre la SED, (componente estelar, u´nicamen-
te) no fueron evidenciados sino hasta 1930, cuando Robert Julius Trumpler mediante
el estudio de cu´mulos abiertos de la Galaxia, demostro´ de manera fehaciente la exis-
tencia de un medio interestelar capaz de atenuar fuertemente la luz proveniente de las
estrellas. La gran opacidad del medio que compone el ISM puede apreciarse mediante
el siguiente experimento mental: si comprimie´semos el medio ISM (densidad promedio,
∼ 10−24gr/cm3) a la densidad t´ıpica del aire en La Tierra (∼ 1,3× 10−3gr/cm3), halla-
r´ıamos que la visibilidad de los objetos que nos rodean esta´ limitada aproximadamente
a un metro de distancia.
Los mecanismos de formacio´n de las part´ıculas de polvo comprenden distintas etapas
de la evolucio´n estelar. Evidencias observacionales sugieren que a alto redshift (z > 4) los
granos de polvo se producen mayormente en eventos de supernova CCSN (Maiolino et al.,
2004), mientras que a bajo redshift la produccio´n de los granos de polvo esta´ localizada
en las envolturas de estrellas en la rama asinto´tica de las gigantes (AGB, segu´n sus siglas
en ingle´s, Asymptotic Giant Branch). Luego, las part´ıculas son distribuidas en el ISM
mediante vientos estelares.
Los granos de polvo varian en taman˜o, los mismos pueden ser granos de unos pocos
micrones hasta mole´culas formadas por 100 a´tomos. Su composicio´n qu´ımica esta´ da-
da principalmente por silicatos, grafitos e hidrocarbonos pol´ıciclicos aroma´ticos (PAHs,
segu´n sus siglas en ingle´s, Polycyclic aromatic hydrocarbons. La presencia del polvo mo-
difica la SED intr´ınseca de las galaxias debido a que la absorcio´n y dispersio´n de la luz es
mayor a longitudes de onda corta, en el rango de ultravioleta (UV): la energ´ıa absorvida
por los granos de polvo es luego reemitida en el rango del infrarrojo (IR), produciendo
un enrojecimiento del espectro de la fuente.
La atenuacio´n de la intensidad de la fuente debida a la interaccio´n con el polvo se
describe mediante una ley exponencial. Esta ley vincula la intensidad intr´ınseca de la
fuente, I0λ, en cierta longitud de onda λ, la intensidad observada en la l´ınea de la visual
luego de la interaccio´n con el polvo, Iλ, y la profundidad o´ptica del medio, τλ: esta u´ltima
contiene informacio´n sobre las propiedades del polvo a lo largo de la l´ınea de la visual.




La extincio´n efectiva Aλ, en cierta longitud de onda λ, puede definirse en funcio´n de las
magnitudes de la siguiente manera
Aλ ≡ mλ −mλ0 = −2,5log(Lλ/Lλ0). (2.16)
Generalmente, para nuestra Galaxia y otras galaxias del Grupo Local se establece una
ley emp´ırica de extincio´n, k(λ), basada en observaciones directas





donde RV ≡ AV /E(B − V ), siendo E(B − V ) = AB − AV el exceso de color medido
entre las bandas B y V , y AV es la extincio´n en la banda V , dada por la expresio´n
2.16. El cociente entre polvo y gas a lo largo de la l´ınea de la visual, η, se expresa en
te´rminos de la opacidad τV , y de la densidad columnar del gas neutro N21 (en unidades
1021cm−2), independientemente de la forma que adopte el hidro´geno, ya sea mole´cular
(H2) o a´tomico neutro (HI). La expresio´n resulta
η = τV /N21 ∼ 0,921RV E(B − V )/N21, (2.18)
Conociendo k(λ), RV y η, se puede determinar la atenuacio´n por polvo Aλ, utilizando
observaciones de la densidad columnar del hidro´geno neutro a lo largo de la l´ınea de la
visual. La ley de extincio´n, k(λ), es diferente segu´n las particularidades del polvo de cada
galaxia. Para la Vı´a La´ctea se obtiene un valor de RV ∼ 3,1, mientras que para la Nube
Mayor de Magallanes resulta RV ∼ 2,7 (Cardelli et al., 1989).
En SAG , se modela la extincio´n por polvo solamente para los discos de las galaxias
de la simulacio´n, siguiendo una formulacio´n observacionalmente motivada, sugerida por
Kauffmann et al. (1999). La misma hace uso de una correlacio´n observada por Wang &
Heckman (1996), quienes hallan una vinculacio´n entre cantidades como la luminosidad
de la galaxia y la profundidad o´ptica del polvo en un disco gala´ctico visto de frente. La
expresio´n en la banda B de dicha correlacio´n adopta la forma






llamamos LB a la luminosidad intr´ınseca (no atenuada) de la galaxia en la banda B y
LB∗ a la luminosidad observada de una galaxia de magnitud MB = −19,6 + 5log(h).
Se utiliza el cociente τλ/τB para calcular la extincio´n en otras bandas fotome´tricas,
aplicando la curva de extincio´n de la Galaxia dada por Cardelli et al. (1989).
El modelado se completa proponiendo una dependencia de la atenuacio´n con el a´ngulo
de la observacio´n. La geometr´ıa ma´s simple supone un disco gala´ctico de capas delgadas
planas y paralelas con una distribucio´n uniforme de polvo y estrellas. La l´ınea de la visual
forma un a´ngulo θ con respecto a la inclinacio´n del disco, que el modelo SAG asigna








(Guideroni & Rocca-Volmerange, 1987). Existen en la literatura diferentes soluciones
anal´ıticas para diversas configuraciones geome´tricas, como por ejemplo, el caso de un
elipsoide oblado, estudiado por Devriendt et al. (1999).
2.3.9. Calibracio´n de SAG
Los procesos f´ısicos incluidos en SAG, descriptos a lo largo de esta seccio´n, involucran
para´metros libres que deben ser ajustados a fin de reproducir simulta´neamente la mayor
cantidad propiedades observadas de las galaxias. Algunas de las correlaciones con las
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Figura 2.5: Funcio´n de luminosidad compuesta en la banda bj para todos los cu´mulos
simulados. Los s´ımbolos con barra de error corresponden a observaciones de 60 cu´mulos
del Universo local de DePropris et al. (2003).
cuales se calibra el modelo son la funcio´n de luminosidad, las relaciones entre la masa del
agujero negro central y el bulbo de la galaxia en la que reside, la relacio´n color magnitud,
la relacio´n masa metalicidad, la relacio´n luminosidad metalicidad, y la relacio´n entre el
taman˜o y la luminosidad del disco gala´ctico, la funcio´n de luminosidad de los qua´sares,
y las funciones de masa en diferentes redshifts, entre otras.
Los valores de los para´metros libres adoptados en este trabajo son: α0 = 0,1 y n =
2, 2 que intervienen en la definicio´n de eficiencia variable de formacio´n estelar, ecuacio´n
(2.4); ǫ = 0,1 para la eficiencia de feedback por supernovas, ecuacio´n (2.6); εdisc = 0,8
para evaluar la inestabilidad de disco, ecuacio´n (2.7); fgas,minor = 0,6, fburst = 0,05 y
fgas,major = 0,4, para las fracciones que intervienen en la definicio´n y caracterizacio´n de
los distintos tipos de fusiones (ver seccio´n 2.3.4); y fBH = 0,04 y KAGN = 1× 10
−3 para
los factores que regulan el crecimiento del agujero negro, ecuaciones (2.11) y (2.12). Con
respecto a los posibles valores del para´metro fgas,major, discutiremos su relevancia en la
interpretacio´n de las propiedades de las galaxias de la RCM en el cap´ıtulo 4.
Las figuras 2.5 y 2.6 muestran, respectivamente, la funcio´n de luminosidad en la banda
bj y la relacio´n entre las masas del agujero negro y del bulbo, resultantes de aplicar
el modelo SAG calibrado con los para´metros antes mencionados a las simulaciones de
cu´mulos consideradas en este trabajo.
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Figura 2.6: Relacio´n entre las masas del agujero negro central y del bulbo de las galaxias
para el cu´mulo C153 (g51). Los s´ımbolos con barras de error son muestras observacionales
de Haring & Rix (2004).
Capı´tulo 3
La Relacio´n Color Magnitud
A partir de la aplicacio´n del modelo semianal´ıtico SAG calibrado para reproducir
numerosas propiedades observadas de las galaxias, tanto locales como a alto redshift,
se obtiene la RCM en distintas bandas fotome´tricas, utilizando diferentes criterios de
seleccio´n de galaxias de tipo temprano. En este cap´ıtulo discutimos las caracter´ısticas
de las RCM resultantes. Adema´s, analizamos las similitudes y diferencias con relaciones
observadas. Con este propo´sito, se estiman las pendientes de rectas de ajustes a toda la
relacio´n y a sus extremos de´bil y brillante, y se comparan con las reportadas por estudios
observacionales. Se analiza, adema´s, la relacio´n luminosidad metalicidad definida por las
galaxias de la RCM simulada. Este ana´lisis permite concluir que es factible hacer uso de
las historias qu´ımicas de las galaxias generadas por el modelo para ayudar a entender las
caracter´ısticas de la RCM y las razones f´ısicas que dieron lugar a las mismas.
3.1. Criterios de seleccio´n de galaxias que forman la RCM modela-
da
El modelo semianal´ıtico SAG, produce una poblacio´n de galaxias que puede clasifi-
carse de acuerdo a caracter´ısticas tales como el tipo morfolo´gico, la tasa de formacio´n
estelar espec´ıfica, el color integrado o la metalicidad. Una vez conocida la distribucio´n
de galaxias en el diagrama color magnitud, seleccionamos a los miembros de la RCM de
acuerdo a algu´n criterio, y estudiamos las caracter´ısticas principales de las galaxias que la
componen, as´ı como las propiedades de la RCM misma. Existen en la literatura diversos
criterios de clasificacio´n de las galaxias en la RCM. Los estudios sobre la bimodalidad en
los colores del diagrama color magnitud muestran que la distribucio´n de galaxias presenta
dos picos, uno rojo y otro en azul. Las galaxias distribuidas alrededor del primero son
galaxias rojas, con baja formacio´n estelar y tipos morfolo´gicos ma´s tempranos que Sa,
mientras que alrededor del segundo pico se encuentran galaxias ma´s tard´ıas que las Sb
con formacio´n estelar activa. Esta bimodalidad en los colores se extiende hasta z ∼ 1 (ver
capt´ıtulo 1). Luego, las galaxias de la RCM pueden seleccionarse de acuerdo a los colo-
res, la formacio´n estelar o la morfolog´ıa. Investigamos aqu´ı la RCM resultante de aplicar
distinos criterios de seleccio´n a las galaxias simuladas dadas por SAG, para esclarecer
si existe una dependencia entre los diferentes criterios de seleccio´n y las caracter´ısticas
generales de la RCM. Si bien las magnitudes de las galaxias del modelo SAG esta´n dadas
en el sistema Johnson-Morgan, en esta seccio´n mostramos las RCM en el sistema de mag-
nitudes fotome´tricas de Washington (C, T1); elegimos este sistema por ser especialmente
sensible a las metalicidades de las galaxias (ver seccio´n 3.2).
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3.1.1. Criterio de seleccio´n basado en la bimodalidad de la distribucio´n de colo-
res
Primeramente, seleccionamos galaxias por color adoptando el criterio emp´ırico dado
por Bell et al. (2004), obtenido a partir de galaxias en el rango de redshift 0, 2 > z > 1, 1
detectadas en el relevamiento COMBO-17 (Classifying Objects by Medium-Band Obser-
vations in 17 Filters). Estos autores hacen uso de la bimodalidad de colores en el diagrama
color magnitud, que es observada hasta z ≈ 1, y establecen una separacio´n dependiente
del redshift entre la secuencia roja y la azul. La distribucio´n de colores de las galaxias
se analiza en el plano U − V versus V debido a que el color U − V abarca el quiebre
en 4000 A˚ resultando sensible a los cambios de edad y metalicidad de las poblaciones
estelares de las galaxias. Los autores no tienen en cuenta las morfolog´ıas de las galaxias
en la determinacio´n de su criterio. Concretamente, galaxias ma´s rojas que
〈U − V 〉 = 1,15− 0,31 z − 0,08 (MV − 5logh + 20), (3.1)
pertenecen a la secuencia roja y las restantes a la secuencia azul. Bell et al. (2004) otorgan
validez a esta relacio´n dentro del rango de redshift 0 < z < 1.
Aunque el estudio de Bell et al. (2004) no esta´ restringido a ambientes de cu´mulos de
galaxias, encontramos que su criterio es adecuado para seleccionar galaxias de la RCM
en este tipo de ambientes, dada la uniformidad de la RCM en entornos de distinta den-
sidad, es decir, cu´mulos, grupos y campo (v.g Lo´pez-Cruz et al., 2004; Hogg et al., 2004;
McIntosh et al., 2005; Stott et al., 2009; Mart´ınez et al., 2010). La pendiente y el punto
de cero de la RCM de Bell et al. (2004) esta´n en concordancia con las determinaciones
previas obtenidas a partir de observaciones de cu´mulos de galaxias en el universo local
realizadas por Bower et al. (1992) y Terlevich et al. (2001), as´ı como tambie´n con los
valores determinados por Schweizer & Seitzer (1992) para galaxias de campo E y S0.
El punto cero de la RCM es consistente con el hallado para galaxias de tipo temprano
pertenecientes a un gran rango de ambientes segu´n se obtiene del Nearby Field Galaxy
Survey (Jansen et al. 2000; McIntosh et al. 2004).
Procedemos entonces a aplicar el criterio de Bell et al. (2004) adoptando el valor
z = 0 para hallar la RCM de los cu´mulos simulados en el universo local y realizar
la posterior comparacio´n con datos observacionales locales. A partir de los resultados
de SAG, analizamos los cu´mulos de galaxias ma´s masivos que forman parte del set C15.
Como referente de este set, tomamos al cu´mulo C153 (g51), cuyas propiedades se detallan
en el cap´ıtulo 2. En la figura 3.1 puede verse la RCM para el cu´mulo C153 en el sistema
de magnitudes fotome´tricas de Washington. Los s´ımbolos de diferentes colores indican
distintos rangos de metalicidad alcanzados por las galaxias. Podemos ver que las galaxias
ma´s luminosas de la RCM corresponden a los valores ma´ximos de metalicidad ([Fe/H] ≈
0,43), mientras que las menos luminosas presentan valores menores de metalicidad, de
manera que se hace evidente una relacio´n del tipo “masa metalicidad”. Esta relacio´n es
consistente con la idea de que las galaxies ma´s luminosas, y por lo tanto ma´s masivas,
tienen profundos pozos de potencial gravitatorio que les permite retener los metales
liberados por eventos de supernovas y vientos estelares, resultantes de la evolucio´n de sus
poblaciones estelares. En la figura tambie´n se muestran las rectas de ajuste a distintas
secciones de la RCM y a la relacio´n completa, realizados por la te´cnica de mı´nimos
cuadrados. El detalle de estos ajustes y su significancia para este trabajo se discuten ma´s
adelante, en la seccio´n 3.2.
3.1.2. Criterio de seleccio´n por tipo morfolo´gico
El modelo SAG provee informacio´n que nos permite clasificar las galaxias de acuerdo
a su morfolog´ıa y construir la RCM usando exclusivamente galaxias de tipo temprano,
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Figura 3.1: RCM obtenida por el modelo semianal´ıtico SAG, aplicado al cu´mulo de gala-
xias simulado C15 3, en el sistema de Washigton (plano T1 vs. (C − T1)). El criterio de
seleccio´n de galaxias de la RCM utiliza los colores de las mismas como discriminante (Bell
et al., 2004). Los s´ımbolos esta´n coloreados de acuerdo a la abundancia en metales que
posee la componente estelar de las galaxias. Se muestran las rectas de ajustes mediante
el me´todo de mı´nimos cuadrados estimadas para el extremo brillante de la RCM (l´ınea
puntuada, roja), al extremo de´bil (l´ınea llena, azul) y a toda la relacio´n (l´ınea de trazos,
negra).
en el sentido del criterio de clasificacio´n dado por Hubble Jeans. Como indicador de
la morfolog´ıa se emplea el cociente B/T , donde B representa la masa del bulbo de
la galaxia y T la masa total de la galaxia. Este cociente esta´ correlacionado con la
clasificacio´n de Hubble de tipo T, que consiste en una seleccio´n de galaxias basada en la
identificacio´n de caracter´ısticas tales como brazos espirales, colas de estrellas debidas a
las interacciones entre galaxias, barras y bulbos (ver cap´ıtulo 1.2). Mientras que los tipos
morfolo´gicos se pueden distinguir con alguna certeza en las galaxias cercanas observadas
con buena resolucio´n, esto no es posible para las galaxias ma´s de´biles y distantes. Por
ello, la relacio´n del cociente B/T y la morfolog´ıa de las galaxias resulta, en mayor o
menor medida, subjetiva y exhibe una dispersio´n considerable (Simien& deVaucouleurs,
1986; Baugh, 1996). Por otro lado, en la banda B, las galaxias con un cociente B/T < 0.4
corresponden aproximadamente a galaxias de tipo tard´ıo o galaxias espirales, y aque´llas
con B/T > 0.6 coinciden mayormente con galaxias el´ıpticas. Para identificar en el modelo
galaxias dominadas por bulbos, fijamos el cociente en B/T > 0.85. Con esta eleccio´n,
podemos reproducir las diferentes distribuciones de las fracciones morfolo´gicas en funcio´n
de la masa estelar de las galaxias (Conselice, 2006).
Con el fin de estudiar las variaciones de la distribucio´n de las galaxias en la RCM
causadas por esta seleccio´n morfolo´gica, definimos el para´metro (B/T )RCM por encima
del cual los cocientes B/T corresponden a galaxias el´ıpticas que pueblan la RCM. Ha-
cemos variar este para´metro extendiendo el rango de estudio a 0.2 < (B/T )RCM < 1.0.
En la figura 3.2, se muestra la RCM del cu´mulo C15 3 en el sistema de Washington,
donde las galaxias se han seleccionado de acuerdo al criterio morfolo´gico considerando
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Figura 3.2: RCM del cu´mulo C15 3 en el sistema de Washington, donde las galaxias se
seleccionan de acuerdo al criterio morfolo´gico de Hubble utilizando distintos valores del
para´metro (B/T )RCM: 0,6 (panel superior), 0,97 (panel medio), y 0,85 (panel inferior).
Las rectas de ajustes por mı´nimos cuadrados a distintas secciones de la relacio´n, as´ı como
la codificacio´n de los colores, es igual a la de la figura 3.1.
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tres valores distintos de (B/T )RCM. Los s´ımbolos de colores presentan la misma codifica-
cio´n usada en la figura 3.1 para indicar las metalicidades de las galaxias. En los paneles
superior y medio de esta figura se muestran las RCM resultantes de aplicar los criterios
B/T > (B/T )RCM = 0,6 y B/T > (B/T )RCM = 0,97, respectivamente. Estos son valores
extremos tales que (B/T )RCM = 0,6 incluye tanto galaxias con bulbos pequen˜os como
grandes, mientras que (B/T )RCM = 0,97, selecciona casi exclusivamente galaxias domina-
das por bulbos. En el panel inferior, la RCM es obtenida considerando (B/T )RCM = 0,85
que resulta ma´s adecuado para lograr un mejor acuerdo con datos observados, como se
menciono´ anteriormente. Como puede verse, en todos los casos, la distribucio´n de gala-
xias en el extremo de´bil de la RCM (MT1 > −20) evidencia un de´ficit de galaxias, si se
compara con la RCM obtenida con el criterio de colores de Bell et al. de la figura 3.1.
A la vez, las RCM presentan una dispersio´n de la distribucio´n de galaxias hacia colores
ma´s azules que forman la “nube azul”.
Como primera hipo´tesis, suponemos que las galaxias que se distribuyen hacia el azul
en la figura 3.2 son de tipo tard´ıo que han sido mal clasificadas como galaxias de tipo
temprano. Sin embargo, al variar los valores del para´metro (B/T )RCM, encontramos que
no hay cambios en la dispersio´n de la distribucio´n de galaxias, ni se obtiene un extremo
de´bil ma´s poblado. De hecho, no reviste de sentido f´ısico considerar como el´ıpticas a
galaxias que posean un cociente B/T por debajos de valores l´ımite en el rango 0,2 <
(B/T )RCM < 0,5. Hemos considerado estos valores bajos con el so´lo propo´sito de analizar
la dependencia de la distribucio´n de galaxias de´biles con los valores que toma el para´metro
(B/T )RCM. En general, hallamos que las distribuciones de fracciones de diferentes tipos
morfolo´gicos en funcio´n de la masa estelar de las galaxias se comportan de manera similar
para 0,5 < (B/T )RCM < 1, aunque para valores de (B/T )RCM entre 0,5 y 0,8 se producen
fracciones de galaxias espirales menores que las reportadas por Conselice (2006).
Del ana´lisis anterior inferimos que la mayor´ıa de las galaxias que esta´n presentes en
el extremo de´bil de la RCM seleccionada por color (figura 3.1) y que no aparecen en
el extremo de´bil de las RCM seleccionadas por morfolog´ıa (figura 3.2), son galaxias sin
bulbo que evolucionaron pasivamente. Aunque las observaciones indican que las galaxias
de tipo tard´ıo pueden contaminar la RCM, la fraccio´n de galaxias encontradas en nuestro
modelo es mucho mayor que la reportada en las observaciones. Esto podr´ıa ser un defecto
del co´digo semianal´ıtico SAG relacionado con el modelado de la inestabilidad del disco
gala´ctico y con la falta de fusiones entre sistemas pequen˜os, consecuencia de la resolucio´n
nume´rica limitada de la simulacio´n de base de N-cuerpos/SPH. Es notable que, aun
cuando los criterios morfolo´gicos presentan problemas para poblar el extremo inferior de
la RCM, el extremo brillante queda conformado por galaxias de tipo temprano ((B/T >
0,85)) y presenta caracter´ısticas similares a las que muestra la RCM seleccionada por el
criterio de Bell et al.
3.1.3. Criterio de seleccio´n por formacio´n estelar especı´fica
La seleccio´n de galaxias pertenecientes a la RCM tambie´n puede hacerse utilizando
una o varias caracter´ısticas combinadas, distintivas de las ETGs. En este sentido, cabe
destacar el trabajo de Weinmann et al. (2006), quienes estudian la poblacio´n de grupos
de galaxias locales basa´ndose en datos provistos por SDSS, en particular, usando el
cata´logo New York University Value-Added Galaxy Catalogue (NYU-VAGC) (Blanton
et al., 2005). Haciendo uso de la bimodalidad encontrada tanto en la distribucio´n de
colores de las galaxias como en la tasas de formacio´n estelar, diferencian dos poblaciones
de galaxias, la de tipo tard´ıo y la de tipo temprano, siendo e´sta u´ltima formada por
aquellas galaxias que presentan colores rojos y formacio´n estelar espec´ıfica (SSFR, por
sigla en ingle´s, Specific Star Formation Rate) baja. Se define la cantidad SSFR como el
cociente entre la formacio´n estelar de una galaxia y su masa total. Weinmnann et al.
proponen un corte en la distribucio´n de colores para distinguir las galaxias rojas de las
azules, dado por la relacio´n
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Figura 3.3: RCM del cu´mulo C15 3, en el sistema de Washington, obtenida con el criterio
de seleccio´n de galaxias pasivas dado por Weinmann et al. (2006). Las rectas de ajustes
por mı´nimos cuadrados a distintas secciones de la relacio´n, as´ı como la codificacio´n de
los colores, es igual a la de la figura 3.1.
(g − r) = 0,7− 0,032 (Mr − 5 logh + 16,5), (3.2)
donde Mr es la magnitud absoluta de las galaxias en la banda r de SDSS, corregidas por
el efecto K, a redshift z = 0,1. Por otro lado, el corte para diferenciar galaxias activas
de pasivas establece que las galaxias sera´n pasivas si su SSFR es menor que
log(SSFR) = −10,0 + 0,094 (Mr − 5 logh + 15,0). (3.3)
Este criterio nos provee de una forma novedosa de seleccio´n de galaxias de la RCM.
En la figura 3.3 se muestra la RCM obtenida de nuestro modelo SAG a partir de la
implementacio´n de este criterio de seleccio´n de galaxias pasivas propuesto por Weinmann
et al. (2006). En cuanto a su criterio por color dejamos de lado el ana´lisis, pues ya hemos
considerado un criterio similiar en la seccio´n 3.1.1, por lo que so´lo presentamos la RCM
obtenida de aplicar el criterio que vincula a las galaxias que forman la relacio´n con
su actividad de formacio´n estelar. Al comparar esta RCM con la obtenida a partir del
criterio de Bell et al., notamos que hay ma´s galaxias brillantes en esta u´ltima. Las mismas
corresponden a un conjunto de galaxias masivas, rojas y activas que presentan formacio´n
estelar residual a bajo redshift.
3.1.4. Discusio´n sobre los criterios de seleccio´n de galaxias
Del ana´lisis de la RCM segu´n diferentes criterios de seleccio´n de galaxias descriptos en
las secciones anteriores, podemos concluir que, independientemente del criterio utilizado,
la RCM muestra caracter´ısticas comunes en todas los casos. En particular, es posible
distinguir un apartamiento de las galaxias ma´s brillantes de la RCM con respecto a la
tendencia mostrada por las galaxias ma´s de´biles. Este quiebre ocurre en la magnitud
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MquiebreT1 ≈ −20. Las galaxias ma´s brillantes que esta magnitud de quiebre presentan un
color casi constante (C−T1 ≈ 1,5). Tomamos como referencia este quiebre para referirnos
a las galaxias “brillantes/de´biles”como aque´llas que tienen magnitudes mayores/menores
que la magnitud del quiebre. Tambie´n usaremos la expresio´n “extremo brillante/extremo
de´bil” para aludir a las respectivas secciones de la RCM. La masa media de las galaxias
con la magnitud del quiebre es∼ 1010M⊙. El entendimiento de los procesos f´ısicos que dan
lugar a esta particular caracter´ıstica de la RCM motiva la investigacio´n que desarrollamos
en este trabajo.
Dentro del conjunto de caracter´ısticas de la RCM que resultan comunes independien-
temente del criterio de seleccio´n empleado encontramos, adema´s del cambio de pendiente
de la RCM alrededor de la magnitud MT1 ≃ −20, que las metalicidades se incrementan
con la masa y la luminosidad de las galaxias, y que el extremo brillante esta´ presente,
mientras que el extremo de´bil muestra una dispersio´n que var´ıa segu´n el criterio de se-
leccio´n adoptado. La interseccio´n de los tres criterios de seleccio´n vistos en este cap´ıtulo
tiene como factor comu´n galaxias rojas, con poca formacio´n estelar y dominada por bul-
bos que pueblan el extremo brillante de la RCM. Por ello, indistintamente del criterio
utilizado, la seleccio´n de galaxias engloba las propiedades que distinguen a una pobla-
cio´n protot´ıpicamente de tipo temprano. Las conclusiones del estudio, por tanto, pueden
aplicarse a las ETGs.
Dado nuestro intere´s en desentran˜ar las causas f´ısicas que explican el quiebre de la
RCM en el extremo brillante, proseguimos el estudio utilizando una seleccio´n de galaxias
que sea lo menos restrictiva posible. La seleccio´n mediante un corte que explota la distri-
bucio´n de color de las galaxias en el diagrama color magnitud parece la ma´s adecuada ya
que no introduce ninguna nueva hipo´tesis sobre los procesos que ocurren en las galaxias,
como por ejemplo una tasa de formacio´n estelar baja, o una restriccio´n sobre las morfolo-
g´ıas de las mismas. Los colores, adema´s, tienen la ventaja de ser asociados naturalmente
con la SED de las galaxias, la extincio´n por polvo interestelar y la evolucio´n qu´ımica de
las poblaciones estelares que las componen.
Dado que, en las RCM simuladas, el quiebre en el extremo brillante emerge inde-
pendientemente del criterio usado para seleccionar galaxias, elegimos para este trabajo
el criterio de seleccio´n propuesto por Bell et al. (2004). E´ste, adema´s de resultar poco
restrictivo, es de gran utilidad para seleccionar galaxias a ma´s alto redshift de manera
simple sin hacer uso de hipo´tesis ad hoc, permitiendo extender a futuro la investigacio´n
desarrollada en este Trabajo de Tesis.
Vale recordar que la denominacio´n “secuencia roja” presente en la literatura responde
a una motivacio´n de tipo operacional, surgida a la luz de relevamientos observacionales de
alta resolucio´n y de gran cantidad de datos, como el SDSS, junto con el descubrimiento de
la bimodalidad en la distribucio´n de los colores en el diagrama color magnitud (Strateva
et al., 2001; Blanton et al., 2003; Baldry et al., 2004, 2006), donde resulta ma´s sencillo y
natural clasificar los objetos por su color. Los trabajos pioneros en el tema se refer´ıan a la
ajustada correlacio´n entre los colores y las luminosidades de las galaxias de tipo temprano
en el diagrama color magnitud como “relacio´n color magnitud”, para distinguirla de la
nube de galaxias tard´ıas y azules del diagrama. En este cap´ıtulo, demostramos que las
galaxias seleccionadas por color definen una RCM que presenta diferencias leves y loca-
lizadas, con respecto a la RCM seleccionada por otros criterios. Las diferencias se hallan
principalmente, en el extremo de´bil de la relacio´n. Por ello, de manera ma´s abarcativa,
en este trabajo nos referimos a las galaxias que forman la “relacio´n color magnitud”, aun
cuando las mismas han sido seleccionadas mediante un criterio de corte por color, y tal
vez resultase, por ello, ma´s natural referirse a la relacio´n que forman como “secuencia
roja”.
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3.2. Transformaciones entre sistemas fotome´tricos
Para cuantificar la presencia del quiebre en la RCM, nuestro estudio se centra en el
ana´lisis de los cambios de pendiente entre el extremo brillante con respecto a la pendiente
de la RCM completa. Por ello, dejamos de lado el ajuste de los puntos de cero y, por
ende, no necesitamos convertir los datos observacionales de magnitudes absolutas en
magnitudes aparentes y viceversa. Si bien las magnitudes obtenidas de SAG tienen en
cuenta el efecto de extincio´n por polvo interestelar (ver el cap´ıtulo 2), las mismas no
esta´n influenciadas por la extincio´n debida a la presencia de polvo intergala´ctico.
Las magnitudes de las galaxias del modelo SAG esta´n dadas en el sistema Johnson-
Morgan. Para comparar la RCM simulada con relaciones dadas por datos observacionales
necesitamos transformar las magnitudes del sistema Johnson-Morgan a los diferentes
sistemas fotome´tricos utilizados en la literatura.
Cada una de las bandas fotome´tricas elegidas para el estudio ofrece ventajas para
medir con mayor precisio´n diferentes caracter´ısticas de las galaxias observadas. Destaca-
mos cuatro planos color magnitud que permiten obtener informacio´n de la comparacio´n
de las RCM en cada uno, y que a la vez, proveen un amplio set de testeos del modelo.
Presentamos a continuacio´n las bandas utilizadas.
(U,R): Esta banda es sensible a la edad de las galaxias. Un ejemplo t´ıpico de la
bimodalidad en la distribucio´n de colores en el diagrama color magnitud, y de la
presencia del quiebre puede verse en la figura 1.3, perteneciente al trabajo de Baldry
et al. (2006).
(V − I): Esta es un banda cla´sica en la que abundan datos observacionales de
cu´mulos de galaxias del universo local (Misgeld et al., 2008; Mieske et al., 2007;
Misgeld et al., 2009; de Rijcke et al., 2009)
(B −R): En esta banda, Lo´pez-Cruz et al. (2004) presenta una muestra amplia de
la RCM de 57 cu´mulos de galaxias a bajo redshift, con diferentes densidades, tipos
de cu´mulos y luminosidades en rayos X.
(C−T1): Sistema fotome´trico de Washington, creado por Canterna& Harris (1979).
Los colores integrados (C−T1) han probado ser de gran sensibilidad a la metalicidad
de las poblaciones estelares envejecidas, como cu´mulos globulares (ver Harris &
Harris 2002; Forte et al. 2007). Cabe destacar el trabajo de Smith Castelli et al.
(2008), quienes estudian en este sistema fotome´trico la RCM del cu´mulo de Antlia
y otras relaciones de escala.
Las magnitudes R e I consideradas en los trabajos observacionales que discutiremos
ma´s adelante esta´n dadas en el sistema fotome´trico de Cousins. Las magnitudes RJ e IJ
dadas por el modelo SAG en el sistema fotome´trico de Johnson-Morgan son transformadas
a RC e IC en el sistema de Cousins, usando relaciones para ETGs dadas por Fukugita et
al. (1995). De su tabla 3b extraemos las diferencias entre las magnitudes para los tipos









Convertimos la magnitud V del sistema de Johnson-Morgan y la magnitud IC al sistema
de Washington (C − T1), a trave´s de la transformacio´n
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Figura 3.4: Relaciones color magnitud obtenidas por el modelo semianal´ıtico SAG aplicado al
cu´mulo de referencia C15 3 (ver la tabla 3.1) en cuatro planos color magnitud: R vs. (U − R)
(panel superior izquierdo), R vs. (B−R) (panel superior derecho), T1 vs. (C−T1) (panel inferior
izquierdo), y I vs. (V − I)(panel inferior derecho). Los s´ımbolos se colorean de acuerdo a las
abundancias qu´ımicas de las galaxias. Se muestran las rectas de ajustes por mı´nimos cuadrados
al extremo de´bil de la RCM (l´ınea llena azul), al extremo brillante (l´ınea roja punteada), y a
toda la relacio´n (l´ınea negra de trazos).
(V − IC) = 0,49 (C − T1) + 0,32, (3.6)
dada por Forbes & Forte (2001) para cu´mulos globulares. Finalmente, obtenemos la mag-
nitud T1 transformando la magnitud R de Johnson-Morgan a RC de Cousins, mediante
la ecuacio´n 3.4. Luego pasamos al sistema de Washington por la relacio´n
RC − T1 ∼ −0,02, (3.7)
dada por Geisler (1996).
En la figura 3.4 mostramos la RCM del cu´mulo de galaxias de refencia (C15 3) en los
diferentes planos color magnitud, esto es, R vs. (U −R), R vs. (B −R), I vs. (V − I), y
T1 vs. (C−T1). Se muestra en la figura 3.5 la RCM de uno de los cu´mulos menos masivos
(C14 1) en los mismos planos color magnitud.
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Figura 3.5: Relaciones color magnitud obtenidas por el modelo semianal´ıtico SAG aplicado al
cu´mulo C14 1 (ver la tabla 3.1) en cuatro planos color magnitud: R vs. (U −R) (panel superior
izquierdo), R vs. (B − R) (panel superior derecho), T1 vs. (C − T1) (panel inferior izquierdo),
y I vs. (V − I)(panel inferior derecho). Los s´ımbolos se colorean de acuerdo a las abundancias
qu´ımicas de las galaxias. Se muestran las rectas de ajustes por mı´nimos cuadrados al extremo
de´bil de la RCM (l´ınea llena azul), al extremo brillante (l´ınea roja punteada), y a toda la relacio´n
(l´ınea negra de trazos).
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3.3. La pendiente de la RCM en diferentes bandas fotome´tricas
Una vez que estamos en condiciones de pasar del sistema fotome´trico usado en SAG a
otras bandas, obtenemos la RCM del cu´mulo de referencia, C153, en los cuatro planos
de color magnitud detallados en la seccio´n anterior; las RCM se muestran en en la figura
3.4. En todos los planos es posible distinguir el apartamiento de las galaxias brillantes
de la RCM con respecto a la tendencia mostrada por las galaxias ma´s de´biles, tal como
se resalto´ al comparar las RCM obtenidas mediante distintos criterios de seleccio´n (ver
discusio´n en seccio´n 3.1.4). Este quiebre ocurre aproximadamente a la misma magnitud




T1 ≈ −20), siendo ma´s
evidente en el sistema de Washington.
A fin de describir cuantitativamente la forma de la RCM, calculamos ajustes a la
distribucio´n de galaxias de la RCM en cada una de las bandas fotome´tricas consideradas.
El me´todo utilizado es la te´cnica de mı´nimos cuadrados que minimiza la distancia entre
la posicio´n de las galaxias del modelo en el plano color magnitud y la recta de mejor
ajuste; las diferencias son tomadas en sentido vertical, correspondientes a las magnitudes
de las galaxias. Los ajustes son calculados con la rutina “Nonlinear least-squares” del
Lenguaje de Programacio´n IDL (David Stern & (ITT VIS), 1977). Nuestro objetivo es
testear el modelo SAG mediante la comparacio´n de las pendientes de las RCM en las
diferentes bandas fotome´tricas con aque´llas disponibles en estudios observacionales. No
buscamos establecer una prediccio´n del valor u´ltimo de la pendiente de la RCM.
De este modo, considerando la RCM en distintas bandas de cada uno de los ocho
cu´mulos de galaxias descriptos en la seccio´n 3, se realizan los ajustes mediante mı´nimos
cuadrados al extremo de´bil de la RCM, al extremo brillante y a toda la relacio´n, pa-
ra lo cual consideramos los rangos de magnitudes [−16,−20], [−20,−24], y [−15,−24],
respectivamente; estos rangos son va´lidos para cualquiera de las bandas fotome´tricas con-
sideradas. Los valores de las pendientes de los ajustes realizados a toda la relacio´n y al
extremo de´bil son volcados en la tabla 3.1. Los valores de las pendientes de las rectas
de ajuste al extremo brillante de la RCM no aparecen en esta tabla pues intervienen en
el ana´lisis desarrollado en el cap´ıtulo 6. En las figuras 3.1, 3.2 y 3.3, que muestran las
RCM para el cu´mulo C153 obtenidas mediante diferentes criterios de seleccio´n de gala-
xias (seccio´n 3.1), se grafican las correspondientes rectas de ajuste; all´ı la l´ınea negra de
trazos representa el ajuste a toda la relacio´n, mientras que las l´ıneas so´lida azul y roja
punteada corresponden al extremo de´bil y brillante de la RCM, respectivamente.
Note´se que las pendientes en la tabla 3.1, designadas como b, corresponden a relaciones
color magnitud donde la variable independiente esta´ dada por el color de las galaxias.
Para poder comparar las pendientes obtenidas con resultados observacionales debemos
invertir las pendientes observadas (1/b) en los casos en los que la RCM se ha calculado
tomando al color como variable dependiente. Esto es equivalente a rotar en 90 ◦ los
diagramas color magnitud de, por ejemplo, la figura 3.1.
Los valores de las pendientes de la RCM que resultan de nuestros ca´lculos son com-
parados con valores obtenidos de estudios observacionales existentes en la literatura.
Consideramos el trabajo de Lo´pez-Cruz et al. (2004), quienes presentan una muestra
amplia de la RCM de 57 cu´mulos de galaxias a bajo redshift, con diferentes densidades,
tipos de cu´mulos y luminosidades en rayos X. Los ajustes a las RCM se calculan en el
plano R vs.(B−R), como muestran en la tabla 1 de su trabajo. Extrayendo los datos de
dicha tabla, calculamos un promedio simple para hallar el valor medio de la pendiente de
los 57 cu´mulos. E´ste resulta de 1/bBR = −0,051±0,002, o bien, bBR = −19,61 para com-
parar con nuestras simulaciones. Este valor pertenece al rango de valores correspondiente
al ajuste de “Toda la RCM”, presentado en nuestra tabla 3.1.
En el trabajo de Misgeld et al. (2008), se ajusta la RCM de una muestra de galaxias
enanas de tipo temprano (MV > −17) del cu´mulo de Hydra I en el plano (V − I) vs.V ,
obteniendo una pendiente 1/bVI = −0,039 (rms del ajuste igual a 0,12), o bVI = −25,64.




































Cuadro 3.1: Pendientes de las rectas de ajuste al extremo de´bil y a toda la RCM, calculadas mediante el me´todo de mı´nimos cuadrados para los cu´mulos
C15 y C14, en diferentes bandas fotome´tricas.
R vs. B −R V vs. V − I T1 vs. C − T1 R vs. U −R
Cu´mulo Ext. de´bil Toda la RCM Ext. de´bil Toda la RCM Ext. de´bil Toda la RCM Ext. de´bil Toda la RCM
C14 1 (g1542) -16.92 -19.90 -20.12 -25.22 -10.79 -12.29 -8.55 -9.85
C14 2 (g3344) -18.55 -20.00 -19.97 -27.85 -12.24 -13.77 -12.24 -13.77
C14 3 (g6212) -19.23 -20.88 -24.65 -30.37 -12.36 -13.80 -9.58 -10.07
C14 4 (g676) -17.43 -20.38 -26.47 -28.95 -11.45 -13.83 -8.75 -9.79
C14 5 (g914) -16.39 -18.99 -21.48 -25.31 -10.47 -12.35 -8.30 -9.25
C15 1 (g1) -18.10 -21.36 -24.78 -29.72 -11.48 -13.96 -9.00 -10.32
C15 2 (g8) -18.11 -20.69 -24.12 -28.84 -11.55 -13.71 -9.15 -10.21
C15 3 (g51) -18.92 -21.96 -25.71 -30.91 -12.35 -14.63 -9.31 -10.48
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Figura 3.6: Relacio´n color magnitud de las galaxias de tipo temprano del cu´mulo de
Hydra I, tomada del trabajo de Misgeld et al. (2008) (ver su figura 10). El quiebre en
el extremo brillante se ve claramente, aunque los autores no hacen mencio´n al mismo y
ajustan una recta a toda la relacio´n.
RCM del Grupo Local de galaxias el´ıpticas enanas (dE, segu´n siglas en ingle´s, dwarf
ellipticals) y de las enanas esferoidales (dSph, segu´n siglas en ingle´s, dwarf spheroidals).
Los valores para las pendientes son 1/bVI = −0,038 (rms del ajuste igual a 0,09), o
bVI = −26,32.
Mieske et al. (2007), por su parte, calculan en el mismo plano la pendiente de la RCM
para una muestra de galaxias dE (MV > −17) en el cu´mulo de Fornax, obteniendo los
valores 1/bVI = −0,033± 0,004, o bVI = −30,30.
El ana´lisis de Misgeld et al. (2009) de la RCM mostrada por ETGs enanas en el
cu´mulo de Centaurus les permite obtener una pendiente 1/bVI = −0,042 (rms del ajuste
igual a 0,10), o bVI = −23,81. Excepto la pequen˜a diferencia del valor mostrado por
Mieske et al., todas las pendientes se hallan dentro del rango cubierto por las pendientes
del ajuste al extremo de´bil de las RCM, listados en la tabla 3.1.
El cu´mulo de Perseo es estudiado por de Rijcke et al. (2009) con datos de HST/ACS.
Estos autores pesentan una RCM global que incluye varios grupos y cu´mulos, obteniendo
un ajuste comu´n con pendiente 1/bVI = −0,033 ± 0,004, o bVI = −30,30, que tambie´n
esta´ de acuerdo con los valores de “Toda la RCM” de la tabla 3.1. Finalmente, Smith
Castelli et al. (2008) obtienen la RCM de una muestra de galaxias de tipo temprano
ubicadas en la regio´n central de Antlia, en el sistema fotome´trico de Washington. Los
autores realizan un ajuste de la RCM por el me´todo de mı´nimos cuadrados que otorga a
la relacio´n la siguiente forma funcional
T1 = (38,4± 1,8)− (13,6± 1,0) (C − T1). (3.8)
Este ajuste comprende a todas las galaxias de la RCM observada. Las galaxias de la
muestra estudiada por Smith Castelli et al. poseen magnitudes ma´s de´biles en relacio´n a
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otros cu´mulos de galaxias. Debido a esto, no es posible distinguir el quiebre de la RCM
para el cu´mulo de Antlia.
El ajuste lineal al extremo brillante de la RCM del cu´mulo C153, en el sistema de
Washington, mostrado en la Figura 3.1 en l´ınea roja punteda, tiene la siguiente expresio´n
anal´ıtica
MT1 = 83,65− 67,92 (C − T1). (3.9)
Claramente, la pendiente de este u´ltimo ajuste difiere de la pendiente del ajuste al ex-
tremo de´bil, que puede expresarse mediante la relacio´n
MT1 = 0,82− 12,38 (C − T1). (3.10)
Este ajuste se asemeja al realizado para toda la RCM, dado por
MT1 = 2,19− 14,62 (C − T1). (3.11)
La pendiente obtenida por mı´nimos cuadrados para la RCM del cu´mulo C14 3 es −13,77
(como puede verse en la tabla 3.1), en muy buen acuerdo con el valor observado de la
pendiente de Antlia dada en la ecuacio´n 3.8. Hallamos resultados similares para todos los
cu´mulos simulados, como puede verse en la tabla 3.1. Inferimos, pues, que la universalidad
de la RCM sugerida por diferentes observaciones de un gran rango de ambientes de
cu´mulos, es una hipo´tesis viable (v.g Lo´pez-Cruz et al., 2004; de Rijcke et al., 2009).
El apartamiento del extremo brillante de la RCM (−24 . MT1 . −20) con respecto
al ajuste lineal al extremo de´bil es claro en los tres cu´mulos masivos simulados (C15)
(ver figura 3.1, que muestra la RCM del cu´mulo de referencia C153), aunque el cambio
de pendiente en la RCM de los cu´mulos menos masivos (C14) es menos evidente. Esto
es principalmente debido a la falta de objetos brillantes en rangos de alta luminosidad
en los cu´mulos C14, y a la dispersio´n intr´ınseca de la RCM que dificulta la visualizacio´n
de una magnitud de quiebre definida. De todos los cu´mulos C14 simulados, so´lo dos
(C14 1,C14 3) presentan una relacio´n ma´s definida alrededor de la magnitudMT1 ≤ −20,
donde el cambio de pendiente se vuelve perceptible; como ejemplo, mostramos en la figura
3.5 los planos color magnitud del cu´mulo C14 1. Como mencionamos anteriormente, el
quiebre en el extremo brillante esta´ presente en algunas de las RCM observadas. Por
ejemplo, la RCM del cu´mulo de Hydra I mostrada por Misgeld et al. (2008) (ver figura
3.6) evidencia el quiebre, aunque los autores no hacen mencio´n de ello. Los estudios del
cu´mulo de Virgo llevados a cabo por Janz & Lisker (2009) y la muestra de ETGs de
Skelton et al. (2009), ambos basados en datos de SDSS, claramente muestran un quiebre
en el extremo brillante hacia colores ma´s azules que los que resultar´ıan de extrapolar la
tendencia seguida por las galaxias del extremo de´bil.
Del ana´lisis descripto en esta seccio´n, se desprende que existe un buen acuerdo entre
las pendientes de las RCM simuladas y las observadas, especialmente para las galaxias
con magnitudes menores (ma´s de´biles) que la del quiebre MquiebreT1 ∼ −20. Es notable que
este acuerdo, as´ı como el quiebre del extremo brillante de la RCM, surgen naturalmente
luego de calibrar el co´digo SAG para satisfacer varios observables simulta´neamente, como
se explicita en el cap´ıtulo 2.
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Figura 3.7: Panel superior: Relacio´n luminosidad metalicidad para las mismas galaxias
simuladas pertenecientes a la RCM del cu´mulo C15 3, mostrada en la figura 3.1. Los
s´ımbolos de colores identifican diferentes rangos de edades de las galaxias; los diaman-
tes negros representan las abundancias [Fe/H] de la muestra de ETGs presentada por
Trager et al. (2000), mientras que los cuadrados negros corresponden a ETGs del grupo
NGC5044 (Mendel et al., 2009). Panel inferior: RCM de las galaxias simuladas en el
plano T1 vs. (C − T1), con s´ımbolos coloreados identificando el rango de edades de las
galaxias.
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3.4. Metalicidad de las galaxias de la RCM
La metalicidad de las galaxias es un marcador sensible a los procesos f´ısicos involucra-
dos en el desarrollo de la RCM. La metalicidad de cada galaxia simulada esta´ dada por la
abundancia de hierro de su componente estelar definida mediante el ı´ndice [Fe/H], con-
siderando el valor solar de la abundancia de hierro por nu´mero (Fe/H)
⊙
= 2,82 × 10−5
(Asplund et al., 2005); la masa de Fe y H contenida en la componente estelar de las
galaxias esta´n directamente dadas por el co´digo SAG. En la figura 3.1, as´ı como en el
resto de las figuras de este cap´ıtulo que muestran la RCM de los cu´mulos simulados,
los galaxias son identificadas con distintos colores de acuerdo al rango de metalicidad
en el cual se encuentran. Podemos ver que las galaxias en el extremo brillante son
las ma´s meta´licas, con abundancias de [Fe/H] & −0,25, algunas incluso alcanzan va-
lores altos como [Fe/H] ≈ 0,43. El valor medio de su distribucio´n de metalicidades es
〈[Fe/H]〉 = −0,03±0,05. A medida que nos movemos hacia magnitudes ma´s de´biles en la
RCM, las galaxias se vuelven menos luminosas, ma´s azules y sus valores de metalicidad
descienden. En la figura se ve claramente que la RCM puede interpretarse como una
relacio´n entre la masa y la metalicidad de las galaxias, como ya se discutio´ en la seccio´n
3.1.1.
Teniendo en cuenta la presencia de una relacio´n entre la masa y la metalicidad de las
galaxias, evaluamos si existe una relacio´n entre la luminosidad y la metalicidad. En el
panel superior de la figura 3.7 se muestra la relacio´n luminosidad metalicidad (RLM) pa-
ra las mismas galaxias que forman la RCM del cu´mulo de referencia, C153, mostrada en
la figura 3.1. Para poder comparar nuestros resultados con datos observacionales, inclui-
mos las abundancias de hierro [Fe/H] de una muestra de ETGs pertenecientes al grupo
NGC5044, extraidas del trabajo de (Mendel et al., 2009), y de una muestra descripta por
Trager et al. (2000). Esta u´ltima contiene miembros de cu´mulos (seis del cu´mulo de Virgo,
once de Fornax, y uno de Abell 194, uno de los cu´mulos ma´s ricos), pero la mayor´ıa de
las galaxias se encuentra en pequen˜os grupos de variada riqueza. La metalicidad de este
conjunto de galaxias es redeterminado por Trager et al. (2008); las abundancias [Fe/H]
son obtenidas a partir de estos valores de metalicidad usando una transformacio´n dada
por Trager et al. (2000) (ver su ecuacio´n 1). En todos los casos hemos transformado las
magnitudes absolutas a la banda T1 a trave´s de las relaciones de Fukugita et al. (1995).
Como puede verse, los valores observados, los cuales cubren un amplio rango de magnitu-
des y abundancias, se superponen a la relacio´n simulada. El acuerdo es particularmente
bueno para galaxias en el extremo de´bil de la RCM (MT1 & −20), aunque notamos que
las abundancias observadas de algunas galaxias en el extremo brillante son levemente
ma´s grandes que aque´llas obtenidas de nuestro modelo. Esta discrepancia puede ser de-
bida al hecho de que la mayor´ıa de las galaxias en la muestra observada pertenecen a
entornos de relativamente baja densidad, y tienen diferentes historias de formacio´n este-
lar y enriquecimiento qu´ımico que aque´llas que habitan en cu´mulos masivos. El hecho de
que las metalicidades de las galaxias a z = 0 satisfagan restricciones impuestas por las
observaciones es particularmente relevante para nuestro estudio. El mismo avala el uso
de las historias qu´ımicas de las galaxias como una herramienta que ayude a entender el
desarrollo de la RCM y su especial caracter´ıstica en el extremo brillante.
Las galaxias en la RLM de la figura 3.7 (panel superior) han sido identificadas con
diferentes colores de acuerdo al rango de edad al cual pertenecen. Las edades han sido
estimadas considerando el promedio pesado con la masa estelar del tiempo de nacimiento
de cada poblacio´n estelar individual. Para las galaxias menos luminosas (MT1 & −16),
resulta evidente la clara correlacio´n existente entre edad y metalicidad. Las galaxias ma´s
jo´venes son ma´s pobres en metales, por lo que se encuentran en el lado izquierdo de la
RLM, mientras que las galaxias ma´s viejas tienen abundancias de hierro ma´s altas y se
localizan hacia la derecha de esta relacio´n. A medida que nos movemos a lo largo de la
RLM hacia galaxias ma´s brillantes, las edades y las metalicidad pasan a estar antico-
rrelacionadas. Este hecho es consistente con la tendencia encontrada por Gallazzi et al.
(2006) para galaxias del SDSS para una dispersio´n de velocidades fija. Esta anticorre-
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lacio´n podr´ıa explicar la modesta dispersio´n del extremo brillante de la RCM (Trager
et al., 2000), que se caracteriza por tener galaxias dentro de un rango de edades muy
acotado, consistente tambie´n con resultados observacionales de Gallazzi et al. (2006).
La mayor´ıa de las galaxias del extremo brillante de la RCM simulada presentan edades
similares (1,0 × 1010 yr < t < 1,2 × 1010 yr). Esto puede verse en el panel inferior de
la figura 3.7, que muestra la RCM en el plano (C − T1) versus T1, donde las galaxias
esta´n identificadas con s´ımbolos de diferentes colores de acuerdo a su edad. De esta fi-
gura, resulta claro que en el extremo de´bil, la dispersio´n en color alrededor de la RCM
para una luminosidad fija se debe enteramente a las variaciones de edad de las galaxias,
tal como supone Bernardi et al. (2005), donde las galaxias ma´s jo´venes correlacionan
con colores ma´s azules. A medida que nos desplazamos hacia luminosidades mayores, las
galaxias de una cierta edad se vuelven ma´s rojas debido a que son ma´s ricas en metales.
Las diferencias de edad de las galaxias del extremo brillante de la RCM no producen
un efecto significativo en los colores finales de las galaxias (ver figura 2.4), por lo que
el comportamiento de las galaxias del extremo brillante de la RCM se puede atribuir a
los efectos de la metalicidad. En los cap´ıtulos siguientes, analizamos las razones f´ısicas
que dan lugar a que las galaxias viejas que se ubican en el extremo brillante de la RCM
alcancen un valor ma´ximo de metalicidad. Nuestro objetivo es demostrar que este efecto
de la metalicidad es responsable de los colores alcanzados por las galaxias masivas, que
son ma´s azules que los que se obtendr´ıan a partir de una extrapolacio´n del extremo de´bil
de la RCM.
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Capı´tulo 4
Procesos f´ısicos involucrados en el
desarrollo de la RCM
Las propiedades de las galaxias resultan de la compleja combinacio´n de todos los
procesos f´ısicos inclu´ıdos en el co´digo semianal´ıtico (ver cap´ıtulo 3) que permiten mo-
delar la formacio´n y evolucio´n de las galaxias. Todos estos procesos influyen directa o
indirectamente en la determinacio´n de la evolucio´n de la tasa de formacio´n estelar de las
galaxias que finalmente define las masas, los colores y las metalicidades de las mismas.
A su vez, estas propiedades determinan la RCM de las galaxias. A fin de identificar que´
mecanismos son responsables de las diferentes caracter´ısticas mostradas por la RCM y,
en particular del quiebre en el extremo brillante, en este cap´ıtulo presentamos el estudio
de la evolucio´n de las masas y metalicidades de la componente estelar de cada galaxia
como resultado de diferentes tipos de eventos que conducen a la formacio´n y acrecio´n de
estrellas.
4.1. Formacio´n y acrecio´n de la masa estelar
En el modelo SAG, las estrellas se originan mediante:
Formacio´n estelar en modo pasivo, que consume en forma gradual el gas fr´ıo dis-
ponible en los discos gala´cticos de acuerdo a la formulacio´n dada en el cap´ıtulo
2.
Brotes de formacio´n estelar desatados por la compresio´n del gas fr´ıo de las galaxias,
debida a diferentes tipos de interacciones sufridas por las mismas:
• Interacciones que dan lugar a la formacio´n estelar en galaxias cuyo disco es
dina´micamente inestable (criterio dado por la ecuacio´n 2.8).
• Fusiones entre galaxias. Las fusiones pueden ser mayores o menores depen-
diendo del cociente entre las masas bario´nicas de las galaxias involucradas.
En el caso de una fusio´n mayor, todo el gas fr´ıo disponible en el remanente
es consumido en un brote de formacio´n estelar. En el caso de una fusio´n me-
nor, la presencia de un brote estelar dependera´ del gas fr´ıo disponible en el
remanente y de la relacio´n de masas entre las galaxias central y sate´lite; estas
cantidades deben ser superiores a un dado valor umbral, tal como se describe
en detalle en el cap´ıtulo 3.
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A su vez, la masa estelar en las galaxias puede aumentar debido a la acrecio´n de es-
trellas provenientes de las galaxias sate´lites que se fusionan con las primeras. En lo que
sigue, la masa estelar generada durante cualquier tipo de evento de formacio´n estelar
sera´ denotada con el te´rmino “stars”, mientras que la masa estelar agregada durante las
fusiones gala´cticas (que ya se encontraba presente como estrellas en la galaxia sate´lite),
sera´ referida como “sat”. Por lo tanto, las etiquetas “stars” y “sat” indican la clase de
componente estelar que se incorpora por cada proceso. En consecuencia, la masa estelar
de una dada galaxia g, a un cierto redshift z, que resulta de la incorporacio´n de una dada
componente (“comp”), de un dado proceso (“proc”), se indicara´ como SMproc, compg,z .
Teniendo en cuenta las definiciones anteriores, implementamos en el modelo semi-
anal´ıtico SAG un conjunto de variables que tienen en cuenta todas las contribuciones a
la masa estelar de una dada galaxia debidas a los procesos f´ısicos involucrados. Cabe
destacar que estas variables no afectan el funcionamiento del co´digo sino que fueron in-
troducidas con el objetivo de realizar un ana´lisis detallado de los resultados del modelo,
especialmente referente al desarrollo de la RCM. Espec´ıficamente consideramos:
(i) Masa estelar proveniente de formacio´n estelar pasiva (quiescent):
SMquiescent, starsg,z
(ii) Masa estelar proveniente de formacio´n estelar en eventos de inestabilidades de disco:
SMdisc, starsg,z








Todas estas variables nos permiten realizar un seguimiento detallado de la historia del
ensamblado de las galaxias y la evolucio´n con el redshift de las fracciones de masa estelar
aportadas por los diferentes procesos. Adema´s de las variables anteriores, se definieron
variables ana´logas para seguir la evolucio´n de las metalicidades de las galaxias, dadas por
la relacio´n de abundancias del contenido de hierro (Fe) e hidro´geno (H) de las estrellas,
v.g., cociente Fe/H. Para cada proceso considerado se hace un seguimiento de las masas
de Fe y de H recibidas por la galaxia, ya sea por la agregacio´n de estrellas de otras
galaxias o por la formacio´n estelar in situ. Por lo tanto, para cada galaxia a un dado
valor de redshift (i.e. tiempo), tenemos cantidades Feproc, compg,z y H
proc, comp
g,z .
Los mecanismos antes mencionados que directamente dan lugar a la formacio´n y
acrecio´n de estrellas pueden ser agrupados en “procesos internos” y “procesos externos”.
Los primeros no involucran intercambio de material con otras galaxias sino que son
propios de las galaxias mismas, mientras que los segundos se caracterizan por la presencia
de fusio´n con otras galaxias. Los procesos indicados en los ı´tems (i) e (ii) son considerados
procesos internos. Cabe destacar que el segundo caso referente a la formacio´n estelar
debida a inestabilidades de disco, se requiere la presencia de una galaxia cercana que
actu´e como perturbadora a trave´s de su interaccio´n y debido a ello, se desate la formacio´n
estelar del disco que se torna inestable. Por lo que en tal sentido, no ser´ıa un proceso
interno, estr´ıctamente; sin embargo, el mismo es considerado como tal debido a que
el brote de formacio´n estelar consume so´lo el gas contenido en la galaxia perturbada
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Luminosity separation
















Figura 4.1: RCM del cu´mulo C153 (g51), dividida en intervalos de magnitud. Las galaxias
del extremo de´bil se presentan en azul, mientras que las del extremo brillante se muestran
en rojo.
que sufre las inestabilidades en el disco. En los procesos externos se produce formacio´n o
agregacio´n de estrellas debido a fusiones gala´cticas donde s´ı hay incorporacio´n de material
perteneciente a las galaxias sate´lites. Estos procesos son los agrupados en el ı´tem (iii),
que comprende fusiones mayores y menores tanto hu´medas como secas.
A fin de alcanzar una mejor visualizacio´n de los mecanismos que determinan las
propiedades de las galaxias a lo largo de la RCM, dividimos la relacio´n en siete intervalos
de magnitud. En particular, utilizamos la RCM simulada en el sistema de Washington:
plano color magnitud dado por (C−T1) vs. T1. Si bien en todos los planos color magnitud
estudiados en el cap´ıtulo 3 puede distinguirse el quiebre de la RCM en el extremo brillante,
el mismo resulta ma´s claro en este plano dada la sensibilidad del sistema de Washington
a la metalicidad de las galaxias (se puede apreciar la comparacio´n de la RCM en distintos
planos en la figura 3.4). En nuestro estudio consideramos seis intervalos desde MT1 =
−16 a MT1 = −22 de una magnitud de ancho cada uno (∆MT1 = 1) y un se´ptimo
intervalo para las galaxias ma´s brillantes de la relacio´n, con un ancho de dos magnitudes
(−22 < MT1 ≤ −24). Este u´ltimo intervalo involucra dos magnitudes a fin de mejorar
el ana´lisis estad´ıstico dado el bajo nu´mero de galaxias extremadamente luminosas en los
cu´mulos de galaxias simulados. Luego, en lo que sigue, denominaremos como intervalos
de magnitud (bin) = 1 e intervalo (bin) = 7, a aque´llos correspondientes a los rangos de
magnitudes −24 < MT1 ≤ −22 y −17 < MT1 ≤ −16, respectivamente (ver Figura 4.1).
Con esta divisio´n, analizamos la evolucio´n con el redshift de las fracciones de masa estelar
aportadas por diferentes procesos y componentes a las galaxias en un dado intervalo de
magnitudes. As´ı mismo, analizamos la metalicidad promedio de estas contribuciones de
masa estelar.
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-24. < MT1 < -22.
-22. < MT1 < -21.
-21. < MT1 < -20.
-20. < MT1 < -19.
-19. < MT1 < -18.
-18. < MT1 < -17.
-17. < MT1 < -16
Average of stellar mass 
Figura 4.2: Promedio de la masa de la componente estelar de las galaxias en los diferentes
intervalos de magnitud de la RCM, en funcio´n del redshift. Los promedios se calculan
sobre los cu´mulos simulados del set C15.
4.2. Definicio´n de nuevas variables
Definimos a continuacio´n nuevas variables que se incluyen en nuestros ca´lculos. La
masa total adquirida a redshift z por galaxias que se encuentran en el intervalo de mag-
nitudes b, a z = 0, proveniente de una componente particular (“comp”), aportada por un




SMproc, compg,z , (4.1)
donde Nb,z es el nu´mero de galaxias dentro del intervalo b, en el paso temporal de la
simulacio´n caracterizado por el redshift z. Luego, considerando la contribucio´n combinada
de las dos componentes de masa estelar (“stars”y“sat”) aportadas por diferentes procesos






Finalmente, la masa estelar total acumulada por todas las galaxias en un dado intervalo







donde Nproc es el nu´mero total de procesos considerados en nuestro ana´lisis, los cuales
se agrupan en los conjuntos (i), (ii) y (iii) descriptos ma´s arriba.
Con el fin de estudiar la evolucio´n de la metalicidad de las galaxias a lo largo de toda
su vida, dada por el cociente Fe/H, definimos a continuacio´n variables similares a las
correspondientes a la masa estelar. Para cada proceso considerado y en cada redshift, el
modelo registra la cantidad de masa de hierro e hidro´geno que cada galaxia recibe, pro-
veniente de estrellas agregadas a las galaxias a trave´s de fusiones o bien, estrellas creadas
in situ. As´ı pues, podemos definir las variables Feproc, compg,z y H
proc, comp
g,z , correspondientes
al Fe y al H, respectivamente.
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La metalicidad promedio pesada por masa de las estrellas adquiridas como resulta-
do de un dado proceso, a un dado redshift, por las galaxias pertenecientes a un cierto











Dada esta cantidad para cada componente podemos ahora estimar la metalicidad prome-
dio, pesada por masa, de las estrellas adquiridas en un dado proceso, teniendo en cuenta



























En estas tres u´ltimas definiciones hemos hecho uso de las cantidades dadas por las ecua-
ciones 4.1, 4.2 y 4.3.
Las dos siguientes secciones se enfocan en el ana´lisis de la evolucio´n de las fracciones de
masa resultantes de los procesos responsables de la fomacio´n y acrecio´n de masa estelar,
y de la evolucio´n de las correspondientes metalicidades.
4.3. Evolucio´n de las fracciones de masa
Utilizando las definiciones dadas en la seccio´n anterior estimamos la fraccio´n de masa
estelar agregada a las galaxias en cada intervalo de magnitudes, para un dado valor de z,
proveniente del aporte de cada uno de los procesos considerados. Distinguimos entre las








Agruparemos estas fracciones de masas estelares de acuerdo con los aspectos que desea-
mos analizar.
Comenzamos por considerar las fracciones de la masa estelar de las estrellas reciente-
mente formadas, por un lado, y la masa de estrellas que provienen de las galaxias sate´lites
acretadas, por el otro. Hacemos esto sin distinguir que proceso particular aporta a cada
una de las componentes. Tenemos, entonces,
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Figura 4.3: Fracciones de masa estelar resultantes de los aportes de las componentes
“stars”y“sat”acumulados a z = 0 por las galaxias de los cu´mulos C15, para los diferentes




SMFracproc, compb,z , (4.8)
para las componentes “stars” y “sat”. La dependencia de estas fracciones con el intervalo
de magnitudes de la RCM en el cual se encuentran las galaxias se presenta en la figura 4.3
para los cu´mulos C15. Como puede verse, la masa estelar de todas las galaxias que forman
la relacio´n, esta´ principalmente dada por la componente “stars”, la cual var´ıa desde un 95
por ciento para las galaxias menos luminosas (MT1 ≥ −17, en el intervalo de magnitudes
intervalo 7) a un ∼ 65 por ciento para las galaxias ma´s luminosas (MT1 ≤ −24, intervalo
1). Esta reduccio´n gradual de la fraccio´n de masa aportada por la componente “stars”
para las galaxias ma´s luminosas ocurre como consecuencia de la agregacio´n de estrellas
provenientes de galaxias sate´lites, indicando que las fusiones entre galaxias se vuelven
ma´s importantes para las galaxias ma´s masivas, y que estas fusiones son principalmente
secas, es decir, con poco contenido de gas en el remanente, lo cual restringe la formacio´n
estelar in situ. Esta inferencia se vuelve evidente en el ana´lisis detallado que presentamos
a continuacio´n.
Analizamos ahora la evolucio´n con el redshift de las contribuciones acumuladas de
masa estelar, aportadas por los distintos procesos considerados (conjuntos i, ii, iii). Dis-
criminamos en diferentes intervalos de magnitud de la RCM. La evolucio´n de las corres-
pondientes fracciones medias de masa estelar se muestra en las figuras 4.4 y 4.5 para
galaxias con magnitudes en las intervalos 1, 3 y 6, en los cu´mulos C15 y C14, respec-
tivamente. Estas fracciones de masa (valores medios de cada proceso en cada intervalo
de magnitud) esta´n dadas respecto a la contribucio´n total a la masa estelar de las gala-
xias en cada redshift considerado. Si bien hemos tenido en cuenta tanto las componentes
“stars” como “sat” provenientes de fusiones gala´cticas mayores secas, hemos encontrado
que la contribucio´n de las estrellas formadas in situ (componente “stars”) a la masa total
de las galaxias es despreciable. Por lo tanto, en lo que sigue simplemente nos referiremos
a este proceso como fusio´n gala´ctica mayor seca, indicando que so´lo se esta´ considerando
la masa estelar proveniente de la componente “sat” de dicho proceso.
De la inspeccio´n de estos gra´ficos vemos que la formacio´n estelar en modo pasivo
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Galaxy magnitudes: -18 < MT1 < -17 
(Bin 6)






















Galaxy magnitudes: -21 < MT1 < -20 
(Bin 3)


























minor wet mergers (sat)
minor wet mergers (stars) 
minor dry  mergers
major wet mergers
major dry mergers
Figura 4.4: Evolucio´n de las fracciones de masa estelar media de los cu´mulos C15 debidas a
los diferentes procesos de formacio´n y agregacio´n de estrellas considerados. Se muestran las
fracciones de masa de las galaxias de los intervalos de magnitud 1, 3 y 6, normalizados respecto
del aporte total de masa estelar para cada redshift. Panel Superior: Galaxias con magnitudes
en el rango −18 < MT1 ≤ −17 (intervalo 6). Panel del medio: Galaxias con magnitudes en el
rango −21 < MT1 ≤ −20 (intervalo cr´ıtico 3). Panel Inferior: Galaxias con magnitudes en el
rango −24 < MT1 ≤ −22 (intervalo 1.)
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Galaxy magnitudes: -18 < MT1 < -17 
(Bin 6)






















Galaxy magnitudes: -21 < MT1 < -20 
(Bin 3)


























minor wet mergers (sat)
minor wet mergers (stars) 
minor dry  mergers
major wet mergers
major dry mergers
Figura 4.5: Evolucio´n de las fracciones de masa estelar media de los cu´mulos C14 debidas a
los diferentes procesos de formacio´n y agregacio´n de estrellas considerados. Se muestran las
fracciones de masa de las galaxias de los intervalos de magnitud 2, 3 y 6, normalizados respecto
del aporte total de masa estelar para cada redshift. Panel Superior: Galaxias con magnitudes
en el rango −18 < MT1 ≤ −17 (intervalo 6). Panel del medio: Galaxias con magnitudes en el
rango −21 < MT1 ≤ −20 (intervalo 3). Panel Inferior: Galaxias con magnitudes en el rango
−22 < MT1 ≤ −21 (intervalo 2).
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aparece como el proceso dominante que contribuye a la masa estelar de las galaxias en
todos los intervalos de magnitudes a todo redshift (i.e. tiempo). Sin embargo, podemos ver
que la fraccio´n de masa estelar correspondiente a este proceso decrece mono´tonamente a
redshifts decrecientes a medida que el reservorio de gas fr´ıo de las galaxias se va agotando.
La contribucio´n relativa del resto de los procesos, agrupados en inestabilidades de disco
y fusiones gala´cticas, cambia a medida que nos movemos a lo largo de la RCM. El
panel superior de la figura 4.4 se muestra la fraccio´n media de masa para galaxias en
el intervalo de magnitud correspondiente a luminosidades bajas (−18 < MT1 ≤ −17,
intervalo 6). All´ı puede apreciarse claramente que la segunda contribucio´n ma´s importante
a la masa estelar proviene de las estrellas formadas durante fusiones menores hu´medas,
es decir, de la componente “stars” de las fusiones gala´cticas menores hu´medas. Esta
fraccio´n de masa aumenta al disminuir el redshift, alcanzando un valor del 25 por ciento
a z = 0. Estrictamente, este valor del 25 por ciento se alcanza ya a z = 2, indicando
que las fusiones menores hu´medas no juegan un rol importante desde esa e´poca, ya que
estamos considerando cantidades acumuladas. La siguiente contribucio´n en importancia
para estas galaxias es aque´lla correspondiente a las fusiones gala´cticas mayores hu´medas.
Las contribuciones provenientes de inestabilidades de disco y otros tipos de fusiones
gala´cticas son despreciables para las galaxias poco luminosas.
A medida que nos movemos a luminosidades mayores en la RCM, la situacio´n cambia
notablemente. Las fracciones de masa en el intervalo de magnitudes cr´ıtico, donde ocurre
la separacio´n de la RCM respecto del ajuste lineal, se muestran en el panel intermedio
de la figura 4.4. A estas magnitudes, la contribucio´n ma´s relevante a la masa estelar
(luego de la formacio´n estelar pasiva) proviene de las fusiones gala´cticas menores de
tipo seco, mientras que la relevancia de la contribucio´n de la componente “stars” de las
fusiones gala´cticas menores hu´medas, decrece considerablemente desde z ∼ 4 al presente,
volvie´ndose despreciable a z = 0. Esto muestra un fuerte contraste con las relevancias
de los procesos observados ma´s arriba para las galaxias menos luminosas (intervalo 6).
No´tese que en el intervalo cr´ıtico aparece tambie´n una contribucio´n secundaria, a bajo
redshift proveniente de fusiones gala´cticas tanto mayores hu´medas como fusiones mayores
secas.
Todas estas fusiones gala´cticas consideradas en conjunto son responsables de aproxi-
madamente el 20 por ciento de la masa estelar recibida por las galaxias correspondientes
al intervalo de magnitudes −21 < MT1 ≤ −20 (intervalo cr´ıtico) a z = 0.
Para las galaxias ma´s luminosas (−24 < MT1 ≤ −22, (intervalo 1), la importancia
de la contribucio´n a la masa estelar de las fusiones gala´cticas menores secas es aun
ma´s importante que la observada en el intervalo cr´ıtico, ganando importancia ya desde
e´pocas ma´s tempranas (z ≈ 6) y alcanzando su valor ma´ximo de ∼ 22 por ciento en
z = 0. La contribucio´n de las fusiones gala´cticas mayores secas tambie´n se incrementa
notablemente desde z ≈ 2 llegando a una fraccio´n de ≈ 10 por ciento en z = 0. Por
lo tanto, la contribucio´n conjunta de estos dos procesos en la e´poca actual alcanza un
porcentaje de ≈ 32 por ciento, consistente con el resultado mostrado en la figura 4.3.
Si bien la descripcio´n previa esta´ hecha sobre la base de las fracciones de masa medias
de las galaxias en los cu´mulos C15, en los cuales se observa claramente el cambio de
pendiente en la RCM, resultados similares se muestran en la figura 4.5 para el caso de los
cu´mulos ma´s pequen˜os, C14. En estos u´ltimos, sin embargo, la estad´ıstica se vuelve muy
pobre a grandes luminosidades, con so´lo unas pocas (o ninguna) galaxias en el intervalo
de mayores luminosidades (por ello en el panel superior de la figura 4.5 se muestra el
intervalo 2 en lugar del 1). Este comportamiento esta´ de acuerdo con el escenario inferido
por Mart´ınez et al. (2010) en base a estudios de galaxias en grupos y en el nu´cleo de
cu´mulos emisores de rayos X, en el cual establecen que estas galaxias pueblan casi la
misma relacio´n color magnitud. Su resultado da validez a trabajos anteriores que indican
que la relacio´n color magnitud es independiente de la sobredensidad del ambiente (Hogg
et al., 2004; Lo´pez-Cruz et al., 2004).
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4.3.1. Influencia de la resolucio´n nume´rica
Como puede apreciarse en la figura 4.4, la contribucio´n de las fusiones gala´cticas
menores, a la masa estelar, es relevante para las galaxias de todos los intervalos de
magnitud. El cociente de masas de las fusiones gala´cticas menores que son resueltas por
el modelo semianal´ıtico SAG depende de la masa de las galaxias involucradas. Dada la
resolucio´n de los halos de materia oscura de la simulacio´n de N -cuerpos/SPH utilizada
como base, un l´ımite superior conservador para la resolucio´n de masa de las galaxias
ser´ıa ∼109h−1 M⊙ (i.e. la mı´nima masa de halo resuelta multiplicada por la fraccio´n
bario´nica). Sin embargo, dada la compleja interaccio´n de los procesos considerados en
el modelo semianal´ıtico como el enfriamiento del gas, feedback y la estrangulacio´n (ver
cap´ıtulo 2), encontramos que nuestro modelo produce objetos con masas estelares tan
pequen˜as como 1.5 × 105 h−1M⊙. Por lo tanto, el cociente de masas mı´nimo resuelto por
el modelo es ∼ 10−7, correspondiente a la fusio´n gala´ctica de un objeto de ese tipo con la
galaxia ma´s brillante de un cu´mulo — Brightest Cluster Galaxy, BCG — de masa estelar
≃ 1.5 × 1012h−1 M⊙ en nuestras simulaciones. Sin embargo, es muy probable que para
masas tan pequen˜as nuestro modelo sea incompleto y por lo tanto la mı´nima masa l´ımite
sea mayor.
Comparando la funcio´n de luminosidad que resulta del SAG con una funcio´n de lu-
minosidad observada (v.g. DePropris et al. 2003) se obtiene que nuestro modelo es com-
pleto para galaxias con magnitudes absolutas menores a −15 en la banda bJ , como se
puede ver en la figura 2.5. Esto corresponde a galaxias con una masa estelar media de
≃ 2 × 108h−1 M⊙. Consecuentemente, para el caso de las galaxias BCG esperamos que
nuestro modelo sea completo en fusiones con cocientes de masas mayores a 10−4. Para
las galaxias en los cu´mulos C15, los cocientes de masas mı´nimos resueltos por el modelo
son del orden de 4 × 10−5, 10−4 y 6 × 10−3, para las galaxias en los intervalos de mag-
nitud 1, 3 y 6, respectivamente. Estos cocientes aumentan a medida que uno considera
galaxias menos luminosas. En el caso de las galaxias ma´s luminosas de los cu´mulos C14
(i.e. intervalo 1), el cociente de masas mı´nimo es mayor, ∼ 2,5 × 10−5, pero del mismo
orden de magnitud que en el caso anterior.
En general, el nu´mero de fusiones que sufren las galaxias a lo largo de su historia au-
menta de una manera bastante mono´tona a medida que se consideran fusiones de galaxias
con cocientes de masa menores. Esto puede verse en la figura 4.6, donde se presentan los
resultados para galaxias de los cu´mulos C153(g51) (panel superior) y C141(g1542) (pa-
nel inferior). En el primer caso se consideran las galaxias contenidas en los intervalos de
magnitud 1, 3 y 6, mientras que para el cu´mulo menos masivo las galaxias son agrupadas
segu´n su pertenencia a los extremos de´bil y brillante de la RCM. Las fusiones menores
(definidas como aque´llas con cocientes de masa menores a 0,3, ver cap´ıtulo 3), son do-
minantes para todas las galaxias de la RCM independientemente de la masa del cu´mulo.
El mayor nu´mero de galaxias del cu´mulo ma´s masivo permite analizar la situacio´n por
intervalos de magnitud, a partir de lo cual se observa que, para el intervalo con galaxias
de menor luminosidad, el ma´ximo nu´mero de fusiones no se alcanza para el menor valor
del cociente de masas, como ocurre en el caso de las galaxias ma´s luminosas. Este hecho
refleja la influencia del l´ımite en la resolucio´n de masa de las simulaciones. Cada uno de
estos intervalos de magnitud contiene un nu´mero diferente de galaxias, como se indica en
el gra´fico, siendo mayor en el caso de los intervalos menos luminosos. Teniendo en cuenta
este aspecto, el nu´mero promedio de fusiones es mayor para las galaxias ma´s luminosas.
Este resultado respalda la conclusio´n obtenida a partir del ana´lisis de la figura 4.3, donde
se aprecia un aumento gradual del dominio de la componente “sat” en el aporte de masa
estelar para galaxias ma´s luminosas.
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Galaxies in bin 1 (-24 < MT1<-22, Ngx=14)
Galaxies in bin 6 (-18 < MT1<-17, Ngx=678)
Galaxies in bin 3 (-21 < MT1<-20, Ngx=127)















Bright end galaxies (-24 < MT1 < -20, Ngx = 10)
Faint end galaxies (-20 < MT1 < -16, Ngx=161)
Figura 4.6: Nu´mero de fusiones gala´cticas sufridas por las galaxias del cu´mulo C153(g51)
(panel superior) y C141(g1542) (panel inferior) en toda su vida, en funcio´n del cociente
de masa bario´nica de las galaxias que se fusionan. Las diferentes curvas corresponden a
galaxias contenidas en los intervalos de magnitudes 1, 3 y 6 en el caso del cu´mulo C153,
y en los extremos de´bil y brillante en el caso del cu´mulo C141.
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4.3.2. Influencia del umbral de la fraccio´n de gas
Del ana´lisis de las fracciones de masa estelar discutido en las secciones anteriores es
claro que la evolucio´n de las galaxias del extremo brillante de la RCM (i.e. aquellas ma´s
brillantes que el valor cr´ıtico: MT1 ≈ −20), es debida a la contribucio´n seca tanto de las
fusiones mayores como menores. Por el otro lado, las galaxias ma´s de´biles son afectadas
por la componente hu´meda de las fusiones.
Estas conclusiones esta´n de acuerdo con el trabajo de Skelton et al. (2009), quienes
encontraron que la mayor´ıa de las galaxias del extremo brillante de la RCM (galaxias
el´ıpticas de tipo temprano) han sufrido fusiones secas, en contraste con lo que ocurre para
las galaxias ma´s de´biles. Sus resultados esta´n basados en un modelo simplificado que aisla
los efectos de las fusiones secas en los colores de la RCM. El historial de fusiones y las
fracciones de gas de las galaxias fueron extraidos del modelo semianal´ıtico de Somerville
et al. (2008). Este modelo es capaz de reproducir el cambio de pendiente de la secuencia
roja, tal como se observa en las galaxias el´ıpticas de tipo temprano del Sloan Digital
Sky Survey (SDSS). Skelton et al. (2009) sostienen que este cambio en la pendiente y la
magnitud a la cual ocurre dicho quiebre, dependen fuertemente del umbral de fraccio´n de
gas elegido, por debajo el cual las fusiones gala´cticas son consideradas secas. Este umbral
var´ıa entre un 10 y un 30 por ciento.
En nuestro modelo, por el contrario, la inclinacio´n de la RCM hacia colores ma´s azules
tiene so´lo una dependencia de´bil con la eleccio´n del umbral de fraccio´n de gas elegido
para distinguir entre fusiones hu´medas y secas (fgas,minor and fgas,major, tal como fue-
ron definidos previamente en el cap´ıtulo 2). El para´metro fgas,major no posee ninguna
influencia en el efecto de las fusiones mayores. Esto es debido a que esas fusiones siempre
dan lugar a la formacio´n de un esferoide y al agotamiento del gas fr´ıo disponible en un
brote de formacio´n estelar, sin importar la cantidad de gas disponible en las galaxias
fusionadas. En este sentido, el para´metro fgas,major so´lo tiene como objetivo la clasifica-
cio´n de las fusiones mayores entre hu´medas y secas, afectando solamente los porcentajes
de las componentes “stars” y “sat” aportadas por estos procesos a la masa estelar de las
galaxias. Hemos verificado que variando este umbral en el rango 0,2 ≤ fgas,major ≤ 0,6
no se obtienen cambios significativos con respecto a los resultados presentados en la fi-
gura 4.4, los cuales fueron obtenidos utilizando fgas,major = 0,4. Por otro lado, el valor
fgas,minor = 0,6, utilizado para las fusiones menores ha sido ajustado junto al resto de los
para´metros libres del modelo para reproducir varias de las propiedes observadas de las
galaxias, tal como fuera descripto en el cap´ıtulo 3.
Es importante enfatizar que nuestro modelo no ha sido construido con el fin de pro-
ducir el quiebre en la RCM, sino que e´ste surge naturalmente como consecuencia de
los procesos f´ısicos inclu´ıdos en el modelado. En particular, alterando el valor fgas,major
dentro del rango mencionado previamente, siempre aparece un quiebre en el extremo
brillante de las RCM simuladas. Esto ocurre sin un cambio apreciable en el valor de la
pendiente y la magnitud cr´ıtica. En este sentido nuestros resultados difieren de aque´llos
obtenidos por Skelton et al. (2009), quienes afirman encontrar una fuerte dependencia del
quiebre con el valor adoptado del umbral para la fraccio´n de gas. Ma´s aun, nosotros no
encontramos una dependencia significativa tampoco, en los resultados presentados por
ellos (ver la figura 1 de Skelton et al. (2009)). En cualquier caso, tanto nuestros resulta-
dos como los obtenidos por Skelton et al. (2009) dan un fuerte sustento al hecho de que
las componentes secas de las fusiones gala´cticas son relevantes para la formacio´n de las
galaxias ma´s brillantes de la RCM, tanto en cu´mulos como para galaxias de campo. Se
ha sugerido que las fusiones secas so´lo aumentan la masa de las galaxias sin alterar sus
colores debido a la ausencia de una formacio´n estelar asociada a estas fusiones, causando
entonces la separacio´n del extremo brillante de la RCM, respecto de la tendencia lineal
observada a menores luminosidades (Bernardi et al. 2007; Skelton et al. 2009). El ana´lisis
de la evolucio´n de las metalicidades de las estrellas formadas y agregadas es fundamental
para explicar esta afirmacio´n. Parte de los resultados referentes a las metalicidades se
presentan en la siguiente seccio´n, y dan lugar a un estudio ma´s exhaustivo que se detalla
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en el siguiente cap´ıtulo.
4.4. Evolucio´n de la metalicidad
Con el fin de analizar la evolucio´n de la metalicidad de las galaxias con el redshift y su
dependencia con el intervalo de magnitudes en el que las mismas se encuentran a z = 0,
se estima el promedio pesado por masa de la abundancia de hierro de las estrellas. Para
ello usamos la ecuacio´n 4.6. Mediante la misma, podemos calcular el promedio pesado
de la abundancia de hierro de las estrellas resultante de la contribucio´n de todos los
procesos, tanto internos como externos (conjuntos i, ii, iii). Estas cantidades se calculan
para las galaxias en cada intervalo de magnitud b, en un dado tiempo z. La misma
ecuacio´n nos permite identificar las contribuciones a la metalicidad de las galaxias de
los procesos internos y externos, considerando separadamente los conjuntos (i, ii) e (iii),
respectivamente.
El ca´lculo de las metalicidades medias se realiza para las estrellas pertenecientes a las
galaxias de los cu´mulos C14 y C15, por separado. La evolucio´n de los valores medios de la
metalicidad de galaxias que a z = 0 se encuentran en un dado intervalo de magnitudes en
la RCM, se muestra en las figuras 4.7 y 4.8 para los cu´mulos C15 y C14, respectivamente.
En el panel superior de estas dos figuras podemos ver las abundancias de la componente
estelar resultante del contenido de hierro de las estrellas generadas y/o acretadas en
todas las fusiones gala´cticas. La metalicidad crece a medida que el redshift decrece. El
valor final alcanzado a z = 0 para las galaxias en los diferentes intervalos de magnitud
corresponde a valores de metalicidad subsolares, tanto para los cu´mulos C15 como C14,
siendo mucho menores en este u´ltimo caso, como consecuencia de la menor metalicidad de
las galaxias sate´lites que estos cu´mulos acretan. En el panel del medio de ambas figuras
se presenta la abundancia media de hierro originada como resultado de la accio´n de
procesos internos, es decir, debida a la formacio´n estelar pasiva y a aque´lla proveniente
de eventos de inestabilidad de disco. En este caso, el crecimiento de la metalicidad es
suave y mono´tono, a medida que disminuye el redshift. Esto es as´ı para los diferentes
intervalos de magnitud, alcanzando valores finales que superan la metalicidad solar en
el intervalo ma´s luminoso, tanto para los cu´mulos C15 como C14. En ambos grupos de
cu´mulos puede verse que el rango de metalicidad final alcanzado por las galaxias en los
intervalos ma´s luminosos, por encima del quiebre de la RCM (MT1 > −20), es mucho ma´s
angosto (≈ 0,15−0,2 dex), comparado con al rango de metalicidades finales de las galaxias
de menor luminosidad. Este comportamiento es ma´s pronunciado para las galaxias del
cu´mulo C15. En el panel inferior de las figuras se muestra la metalicidad media total
alcanzada por las galaxias de cada intervalo de magnitud, donde se ha considerado la
contribucio´n de todos los procesos internos y externos. Del ana´lisis de la contribucio´n de
estos procesos por separado se ve claramente que el comportamiento de la metalicidad
media total esta´ principalmente determinado por los procesos internos. Al promediar la
metalicidad media resultante de estos procesos con las abundancias proporcionadas por
los procesos externos, resulta que estos u´ltimos contribuyen a reducir la metalicidad total
que caracteriza a las galaxias en los distintos instantes de tiempo.
Deseamos enfatizar una caracter´ıstica notable que se pone en evidencia estos gra´ficos y
que resulta sumamente relevante para este estudio; las metalicidades finales que alcanzan
las galaxias ma´s luminosas, con magnitudes que esta´n por encima del quiebre del RCM,
no difieren demasiado entre s´ı, sino que comprenden un rango pequen˜o en relacio´n a
las metalicidades finales alcanzadas por las galaxias menos luminosas de la RCM. Este
feno´meno esta´ directamente relacionado con la similitud de colores que presentan las
galaxias luminosas, lleva´ndolas a separarse de la tendencia lineal general de la RCM.
Otra caracter´ıstica importante que extraemos del ana´lisis previo es que las abundan-
cias qu´ımicas medias totales parecen mantener un valor casi constante desde z = 1 en
adelante, especialmente para las galaxias en el extremo brillante. Para las galaxias me-
nos luminosas se detecta un aumento suave de la metalicidad como consecuencia de la
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Figura 4.7: Evolucio´n con el redshift de la abundancia media de hierro de la componente estelar,
de las galaxias que a z = 0, forman parte de la RCM en un dado intervalo de magnitud. Los
promedios se estiman utilizando las gala´xias de los cu´mulos C15. Panel superior: Metalicidad de
la masa estelar acretada y/o generada en fusiones gala´cticas. Panel medio: Metalicidad debida a
la componente estelar generada por los procesos internos de las galaxias, v.g. formacio´n estelar
pasiva e inestabilidades de disco. Panel inferior: Metalicidad resultante de la combinacio´n de
todos los procesos de formacio´n estelar inclu´ıdos en SAG .
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Figura 4.8: Evolucio´n con el redshift de la abundancia media de hierro de la componente estelar
de las galaxias de los cu´mulos C14, separando la contribucio´n de procesos internos y externos,
y considerando la accio´n conjunta de los mismos, como en la figura 4.7. Los diferentes tipos de
l´ıneas representan el valor medio obtenido para las galaxias dentro de los diferentes intervalos
de magnitud.
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formacio´n estelar a partir de gas qu´ımicamente enriquecido, este feno´meno continu´a a
bajos redshifts.
Es interesante notar que este resultado es sustentado por observaciones de cu´mulos
de galaxias a alto redshift que muestran que la pendiente y la dispersio´n de la RCM,
correspondiente a galaxias de tipo temprano seleccionadas morfolo´gicamente, presenta
poca o casi ninguna sen˜al de evolucio´n desde z ≈ 1,2 al presente (Blakeslee et al., 2003;
Mei et al., 2006; Jaff et al., 2010).
Capı´tulo 5
Factores que determinan el quiebre de
la RCM
En el cap´ıtulo anterior se analizo´ la importancia relativa de las fracciones de masa
estelar contribuida a las galaxias, en diferentes intervalos de magnitud de la RCM, por los
diferentes procesos internos y externos de evolucio´n, considerados en el modelo semiana-
l´ıtico. Se investigo´ la dependencia con el redshift de estas fracciones, como asi tambie´n,
la dependencia de la metalicidad asociada a las respectivas componentes estelares, tanto
las generadas dentro de cada galaxia como las acretadas durante los eventos de fusio´n. A
partir de este ana´lisis se desprende que la evolucio´n de las galaxias en el extremo brillante
de la RCM es conducido por la contribucio´n seca tanto de fusiones menores como ma-
yores. Esta situacio´n ya se encuentra establecida en z ≈ 1. Los valores finales (a z = 0)
de metalicidad de las galaxias en el extremo brillante no cambian desde este momento
(redshift). Teniendo en cuenta este hecho, resulta interesante evaluar las carater´ısticas
de la masa estelar acumulada desde z = 1 al presente, a fin de poder explicar claramente
la razo´n f´ısica de la presencia del quiebre de la RCM. Este es el objetivo de discusio´n de
este cap´ıtulo. La valide´z de los resultados obtenidos se basa en el buen acuerdo existente
con aspectos observacionales inherentes a este ana´lisis.
5.1. Consideraciones respecto de las variables introducidas en SAG
A fin de evaluar la influencia de la masa estelar acumulada en las galaxias desde z = 1
al tiempo presente, en las propiedades de las mismas a z = 0, consideramos las masas
estelares aportadas por las componentes “stars” y “sat” de los procesos de de formacio´n
estelar internos (formacio´n estelar pasiva y por inestabilidad de disco) y externos (brotes
estelares y agregacio´n de masa estelar de los sistemas sate´lites durante las fusiones), y
los referimos a la masa estelar total alcanzada por las galaxias en z = 0. Para realizar
una correcta interpretacio´n de los resultados que se obtienen de esta estimacio´n, se debe
tener en cuenta que la masa estelar actual (en z = 0) de las galaxias es el resultado
de la evolucio´n completa seguida por el co´digo semianal´ıtico, incluyendo su reduccio´n
como consecuencia del reciclado de materia debido a la evolucio´n estelar. Sin embargo,
por construccio´n, las variables introducidas en SAG que hemos utilizado en el cap´ıtulo
anterior para analizar las fracciones de masas mostradas en las figuras 4.3 y 4.4, as´ı como
las que se usara´n en los ca´lculos que se detallara´n en este cap´ıtulo, guardan la informacio´n
de las estrellas generadas y/o agregadas en una galaxia durante procesos de formacio´n
estelar internos y externos, pero no tienen en cuenta la disminucio´n de la masa estelar
como consecuencia del reciclado de masa producido por la evolucio´n estelar. Este hecho
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afecta especialmente a la masa estelar contribuida por las nuevas estrellas formadas, es
decir, a la componente “stars” como se muestra a continuacio´n.
Con el propo´sito de evaluar el impacto de la falta de consideracio´n de reciclado de masa
estelar en las variables “stars” y “sat”, en los resultados de fracciones de masa acumulada
desde un cierto redshift, estimamos el tiempo de vida de las estrellas formadas en distintos
rangos de masa estelar, mediante el uso de un modelo de evolucio´n estelar. De esta
manera, obtenemos informacio´n sobre la fraccio´n de masa estelar formada en distintos
instantes de tiempo que sobrevive al d´ıa de hoy. La fraccio´n de estrellas formadas N(m)
dentro de un rango de masas (m, m + dm) esta´ dada por la funcio´n inicial de masa. El
modelo SAG utlizado en esta investigacio´n adopta la funcio´n inicial de masa de Salpeter,
tal como se detalla en el cap´ıtulo 2. La misma puede expresarse como
N(m) = Cm−2,35. (5.1)
Multiplicando esta expresio´n por la masa m encontramos la distribucio´n M(m), funcio´n
que da el porcentaje de masa de estrellas formadas dentro de un determinado rango de
masas, esto es
M(m) dm = N(m)mdm = Cmm−2,35 = Cm−1,35 dm. (5.2)
Normalizando esta funcio´n y tomando como l´ımites de integracio´n los extremos del rango
de masas (0,1− 100)M⊙, la constante C y la funcio´n M(m) resultan
C = 0,171636 (5.3)
M(m) dm = 0,171636m−1,35 dm. (5.4)
Por otro lado, consideramos el modelo de evolucio´n estelar dado por Pietriferni et al.
(2004). En su trabajo, los autores proveen una base de datos que contiene una grilla de
tracks evolutivos que se encuentra publicada en BASTI (Bag of Stellar Tracks and Isoch-
rones). La tabla 5.1 reproduce un fragmento de la tabla en BASTI. Los valores obtenidos
por el modelo de evolucio´n estelar y presentados en la tabla 5.1 esta´n caracterizados por
una abundancia de helio Y = 0,256 y por una metalicidad total Z = 0,008. Esta u´ltima
cantidad es equivalente a [Fe/H] = −0,27, abundancia de hierro que resulta representa-
tiva del valor medio de las galaxias de la RCM (ver valores de metalicidad a z = 0 en el
panel inferior de la figura 4.3.)
A modo de ejemplo, calculamos la proporcio´n de masa estelar encerrada en estrellas
que viven un tiempo menor o igual al tiempo de Hubble. De la tabla 5.1, se desprende
que una estrella de masa 0, 9M⊙ vivira´ un tiempo equivalente a la edad del Universo
(13,4694 Gyr segu´n datos de WMAP (Dunkley et al., 2009)). Utilizando la ecuacio´n 5.4,
calculamos la fraccio´n de masa cuyos tiempos de vida resultan menores a la edad del
Universo; tomamos el valor 0,9M⊙ como l´ımite inferior en nuestros ca´lculos, pues cuanto
mayor es la masa de las estrellas ma´s ra´pida es su evolucio´n, resultando
∫ 100M⊙
0,9M⊙
0,171636m−1,35 dm = 0,4109. (5.5)
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Figura 5.1: Esquema de una situacio´n hipote´tica en la que una galaxia sate´lite nacida
en z = 7, que evoluciona aisladamente y se fusiona con una galaxia central en z = 1.
La galaxia remanente evoluciona hasta nuestros d´ıas. En este escenario cabe preguntarse
que´ proporcio´n de la masa original de la galaxia sate´lite esta´ viva a z = 0 en la galaxia
remanente, y cua´nta es la proporcio´n de masa estelar presente a z = 0 originada debido
a la fusio´n gala´ctica.
Luego, el 41,09 por ciento de la masa de estrellas formada en un brote estelar, segu´n la
ley de Salpeter, tiene un tiempo de vida menor que la edad del Universo, mientras que
el 58,91 por ciento restante se aloja en estrellas de masas pequen˜as caracterizadas por
tiempos de vida mayores que la edad del Universo.
Consideremos ahora un escenario t´ıpico de la evolucio´n de las galaxias. Supongamos
que en una galaxia sate´lite se forman, a un dado redshift, todas las estrellas con la misma
metalicidad y al mismo tiempo (sea por ejemplo, z = 7). La distribucio´n del nu´mero de
estrellas nacidas en determinado rango de masas sigue la Ley de Salpeter. Supongamos
tambie´n que la galaxia formada en z = 7, continu´a su evolucio´n de manera aislada y luego
se fusiona con una galaxia central en zmerger = 1. Representamos esquema´ticamente la
situacio´n en la figura 5.1. En este escenario, es natural preguntarse que´ porcentaje de la
masa estelar formada en la galaxia sate´lite formada a z = 7 esta´ viva al momento de la
fusio´n con la galaxia central (z = 1) y, de ese porcentaje, cua´nto sobrevive hasta z = 0
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Cuadro 5.1: Resultados de modelos evolutivos cano´nicos para estrellas de baja masa,
obtenidos de las tablas de BASTI (Pietriferni et al., 2004).





y es responsable de los colores que observamos en las galaxias. Por otro lado, si durante
la fusio´n gala´ctica se forman estrellas, es importante saber cua´l es la proporcio´n de esta
masa estelar que sobrevive al d´ıa de hoy.
Para responder a la primera pregunta, calculamos el intervalo de tiempo transcurrido
entre z = 7 y z = 1. En el modelo cosmolo´gico ΛCMD, con los para´metros usuales
descriptos en el cap´ıtulo 2, z = 7 corresponde a t = 5, 7527 Gyr, y z = 1 a t = 0, 751
Gyr. La diferencia de tiempo entre ambos redshifts resulta
∆t = 5,7527− 0,751 = 5,0017Gyr. (5.6)
En la tabla 5.1 puede verse que una estrella de masa comprendida en el rango 1,1−1,2M⊙
tendra´ un tiempo de vida comparable al dado por ∆t. Interpolando linealmente entre
estos valores obtenemos una masa l´ımite M = 1,1866M⊙. Entonces, todas las estrellas de
masas mayores a e´sta estara´n muertas al momento de la fusio´n. Para saber que´ porcentaje
de la masa original creada en z = 7 representan estas estrellas muertas, integramos la
ecuacio´n 5.4 con l´ımites de integracio´n dados por la masa l´ımite encontrada y el valor
ma´ximo de la distribucio´n, obteniendo
∫ 100M⊙
1,1866M⊙
0,171636m−1,35 dm = 0,3640. (5.7)
Resulta, entonces, que si una galaxia sate´lite forma toda su componente estelar en e´pocas
tan tempranas como z = 7 y luego se fusiona con otra galaxia en zmerger = 1, la galaxia
sate´lite ya habra´ perdido, al momento en que ocurre la fusio´n, un 36,40 por ciento de su
masa estelar original, reteniendo so´lo a las estrellas de menor masa que evolucionan ma´s
lentamente. Estas estrellas que sobreviven hasta el momento de la fusio´n representan una
fraccio´n de masa de 63,60 por ciento de la masa original, lo cual podemos expresar como
Msat z = 1 = 0,636M0, (5.8)
donde M0 es la masa estelar originalmente “nacida” en la galaxia sate´lite a z = 7.
Para calcular cua´nta de esta masa estelar forma parte de las galaxias a z = 0, que
denotamos como Msat z = 0 , estimamos primero la fraccio´n de masa estelar generada en
z = 7 que sobrevive hasta z = 0. Para ello, tenemos en cuenta que el intervalo de tiempo
considerado (z = 7 a z = 0) es ∆t = 12,7184Gyr, e interpolando entre los valores de la
tabla 5.1, obtenemos una masa l´ımite de M = 0,92M⊙. Integrando la ecuacio´n 5.5 entre
la masa inferior l´ımite encontrada y 100M⊙, obtenemos
Msat z = 0 = 0,5929M0. (5.9)
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Combinando este resultado con la ecuacio´n 5.8 se obtiene la fraccio´n de la masa estelar
presente en la galaxia sate´lite al momento de la fusio´n que forma parte de la galaxia
remanente a z = 0, esto es
Msat z = 0 = (0,5929/0,636)Msat z = 1 = 0, 932Msat z = 1 . (5.10)
Por otro lado, en el momento de la fusio´n, z = 1, puede tener lugar un brote de
formacio´n estelar. Para conocer la fraccio´n de la masa estelar formada, denotada como
Mstar z = 1 , que permanece presente a z = 0, consideramos el tiempo transcurrido entre
z = 1 y z = 0, esto es
∆t = 7,7167Gyr. (5.11)
De la interpolacio´n de los valores de la tabla 5.1 correspondientes a tiempos de vida
similares al intervalo considerado obtenemos una masa estelar l´ımite de M = 1,055M⊙.
Luego, calculamos la integral de la expresio´n 5.5 tomando el valor obtenido como l´ımite
inferior, y obtenemos como resultado la masa estelar que forma parte de la galaxia en el
presente
Mstars z = 0 = 0,616Mstar z = 1 . (5.12)
Es decir, la masa formada en el brote estelar ocurrido en z = 1 se ve reducida en ≈ 38,4
por ciento como resultado de la evolucio´n de estrellas pertenecientes al extremo masivo
de la funcio´n inicial de masa de Salpeter.
Estos resultados sirven de gu´ıa al momento de interpretar los valores de masa estelar
acumulada desde z = 1 hasta el presente que sera´n discutidos en la siguiente seccio´n.
Como ya hemos mencionado, las variables “sat” y “stars” incluidas en SAGn˜o tienen en
cuenta la disminucio´n de la masa estelar que resulta del proceso evolutivo de las estrellas.
Este hecho no afecta demasiado a las cantidades acumuladas en el intervalo 0 < z < 1
correspondientes a la componente “sat”, que registra la masa estelar perteneciente a
sistemas sate´lites que es acretada durante las fusiones, debido a que las poblaciones
estelares de los sate´lites ya han sufrido del proceso de reciclado para la e´poca en que los
mismos son acretados; esta afirmacio´n resulta va´lida si se supone que la mayor parte de
la poblacio´n estelar se formo´ a z > 1, segu´n demuestran las estimaciones de fracciones
de masa presentes en z = 0 discutidas anteriormente. Por cierto, si una galaxia sate´lite
acretada durante el intervalo de tiempo 0 < zmerger < 1 es creada en e´pocas tan tempranas
como z = 7, entonces, para el momento en que la misma se fusiona con la galaxia central
habra´ perdido ≈ 36 por ciento de su masa estelar original, reteniendo so´lo las estrellas de
baja masa que evolucionan muy lentamente. Por lo tanto, el ≈ 93 por ciento de la masa
estelar agregada en la fusio´n ocurrida en z = 1 continuara´ viva al d´ıa de hoy (z = 0). Au´n
para el caso de una galaxia sate´lite con componente estelar relativamente jo´ven formada
en z = 2, que se fusiona con la galaxia central en 0 < zmerger < 1, encontramos que ma´s
del 90 por ciento de la masa estelar asimilada por la galaxia central, seguira´ viva en z = 0.
En cambio, la estimacio´n de la masa de nuevas estrellas formadas acumuladas desde un
dado redshift es considerablemente sobreestimada al usar las componentes “stars”, ya que
las mismas no tienen en cuenta el reciclado de material, que puede llegar a ser del orden
de ≈ 38 por ciento para estrellas formadas en z = 1.
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5.2. Agregacio´n de masa desde z = 1
Luego de analizar las limitaciones que presentan las variables “stars” y “sat” en cuan-
to al seguimiento adecuado de la masa estelar generada y acretada, respectivamente,
hacemos uso de las mismas para calcular la masa acumulada en el rango de redshifts
0 < z < 1, contribuida por ambas componentes. La contribucio´n relativa de estas dos
componentes se muestra en la figura 5.2 para las galaxias en los cu´mulos C15 en diferen-
tes intervalos de magnitud. Estas fracciones de masas esta´n normalizadas con la masa
estelar total promedio de las galaxias a z = 0 dentro de un dado intervalo de magnitud.
Esta eleccio´n se debe a que estamos interesados en la importancia relativa de la masa
acumulada desde z = 1 respecto de la masa estelar total de la galaxia en el presente.
No´tese que esta u´ltima es la masa estelar resultante de la evolucio´n completa trazada por
el co´digo semianal´ıtico, incluyendo su reduccio´n debido al reciclado de masa inherente al
proceso de evolucio´n estelar. Como puede verse en la figura, la fraccio´n de masa estelar
correspondiente a la componente “stars” posee valores que van desde ≈ 0,05 para las ga-
laxias ma´s luminosas, a ≈ 0,15 para las galaxias ma´s de´biles. Sin embargo, estos valores
son menores si se tiene en cuenta que las componentes estelares se normalizan respecto
de la masa total de la galaxia a z = 0, la cual ha perdido 38,4 por ciento de la masa, como
consecuencia de la evolucio´n estelar de las estrellas pertenecientes al extremo masivo de
la funcio´n inicial de masas de Salpeter. La componente “stars” no tiene en cuenta esta
reduccio´n de masa, tal como se discutio´ al final de la seccio´n anterior. Las fracciones de
masa estelar contribuidas por la masa estelar acretada durante las fusiones de galaxias,
tenidas en cuenta por la componente “sat”, no son tan afectadas por la definicio´n de
las cantidades acumuladas debido a que la poblacio´n estelar de las galaxias sate´lites ya
han sufrido el proceso de reciclado para el momento en que son acretadas, suponiendo
que la mayor parte de sus estrellas se formaron en z > 1. De este modo, ma´s de un 90
por ciento de la masa estelar agregada durante las fusiones permanece viva en z = 0,
tal como se discutio´ en la seccio´n anterior. Teniendo en cuenta estas consideraciones,
podemos concluir del ana´lisis de la figura 5.2 que ≈ 10− 20 por ciento de la masa de las
galaxias en el extremo brillante de la RCM proviene de la acrecio´n de galaxias sate´lites
desde z = 1 (componente “sat”), con muy pocas estrellas formadas in situ en e´se per´ıodo
(componente “stars”).
Un aspecto interesante a resaltar de la figura 5.2 es que los aportes de las componentes
“stars” y “sat” se cruzan en la magnitud de quiebre de la RCM, MT1 = −20, indicando
claramente que la poblacio´n estelar agregada durante las fusiones tard´ıas determina las
propiedades de las galaxias en el extremo brillante de la RCM. Esta magnitud de quie-
bre en la cual cambia apreciablemente la pendiente de la RCM, corresponde tambie´n a
galaxias con masa de M⋆ ∼ 10
10 h−1 M⊙. Es notable la coincidencia de estos valores con
los resultados observacionales que reporta Baldry et al. (2006), tanto para el quiebre de
la RCM, como para la masa caracter´ıstica en la que el mismo sucede. Esta masa tambie´n
marca la diferencia entre dos reg´ımenes en la dependencia de los gradientes de metalicidad
con la masa de las galaxias, encontrado por Spolaor et al. (2009). Sus resultados sugieren
que las galaxias de cu´mulos de masas mayores que este umbral podr´ıan haberse formado
inicialmente por fusiones de galaxias de disco ricas en gas y luego haber evolucionado
mediante eventos de fusio´n seca, en acuerdo con nuestras conclusiones.
5.3. Comparacio´n con resultados observacionales
5.3.1. Fracciones de masa formada in situ
Las fracciones de masa que han sido formadas in situ desde z = 1, que tienen en
cuenta todos los procesos f´ısicos que contribuyen con gas fr´ıo a partir del cual se originan
las nuevas estrellas, pueden ser comparadas directamente con las estimaciones de Kaviraj
et al. (2008). Estos autores calculan la formacio´n estelar reciente (FER; definida como la
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fraccio´n de masa estelar formada en la galaxia en el u´ltimo Gyr de look-back time en el
marco de referencia en reposo) en la poblacio´n de galaxias tipo temprano,a alto redshift
(0, 5 > z > 0, 1), basa´ndose en los colores UV y o´pticos en el marco de referencia en reposo
y combinando estos resultados con estudios similares en el universo local (Kaviraj et al.,
2007). Este ana´lisis les permite estimar la historia de formacio´n estelar de la poblacio´n
de ETG entre z = 0 y z = 1. Para el rango 1 > z > 0, 5, las ETGs de la secuencia roja
utilizada en su estudio (NUV −r > 4) muestran valores de FER menores al 5 por ciento.
Ma´s aun, las ETGs ma´s rojas, que son tambie´n las ma´s luminosas, son pra´cticamente
inactivas con una FER de apenas un ∼ 1 por ciento.
Por otro lado, Kaviraj et al. (2007) encuentran que la actividad de formacio´n estelar
en las ETGs ma´s activas (aque´llas que forman el pico azul en las distribuciones de color
magnitud), se ha reducido a la mitad desde z = 0,7 a z = 0, pasando de un valor promedio
de FER de ∼ 11 por ciento, en z = 0,7, al valor actual de so´lo ∼ 6 por ciento. De estos
resultados los autores infieren que ∼ 10 − 15 por ciento de la masa estelar en las ETGs
luminosas (−24 < MV < −20,5) pudo haberse formado despues de z = 1, mientras que
las galaxias menos luminosas pueden haber formado ∼ 30− 60 por ciento de su masa en
el mismo intervalo de tiempo.
Las fracciones de masa estelar formadas in situ (componente “stars”) desde z = 1
dadas por nuestro modelo, mostradas por la l´ınea a rayas en la figura 5.2, son aproxi-
madamente un factor 2 ma´s bajas que los resultados observacionales de Kaviraj et al.
(2007), con valores en los rangos ∼ 0,05− 0,09 por ciento y ∼ 0,09− 0,15 por ciento para
galaxias en los extremos brillante y de´bil de la RCM, respectivamente. Sin embargo, esta
diferencia es esperable si se tiene en cuenta que el estudio de (Kaviraj et al., 2008) abarca
galaxias en una variedad de entornos muy diferentes, mientras que nuestras simulacio-
nes corresponden a cu´mulos de galaxias, estructuras caracterizadas por una evolucio´n
ma´s ra´pida que los grupos de galaxias y las distribuciones de galaxias de campo, en los
cuales el pico de la tasa de formacio´n estelar tiene lugar en momentos ma´s tempranos
que lo acontecido para galaxias en medios de menor densidad. En consecuencia, consi-
deramos que nuestros resultados se encuentran en muy buen acuerdo con las inferencias
observacionales.
5.3.2. Tasas de fusiones
La cuantificacio´n observacional del impacto de las fusiones gala´cticas en el ensamblado
de las ETGs arroja mayores incrementos en la masa de las galaxias desde z = 1, respecto
de los valores de fracciones de masa estelar acumulada contribuidos por la componente
“sat” que hemos encontrado, dados por la l´ınea punteada en el panel superior de la figura
5.2. Sin embargo, debe tenerse en mente que nuestros resultados corresponden a galaxias
en cu´mulos, caracterizados por una ra´pida evolucio´n, como ya se menciono´. En particular,
Lopez-Sanjuan et at. (2010) encuentran que las ETGs ma´s brillantes aumentan su masa
alrededor de 42 ± 8 por ciento, como consecuencia de las fusiones gala´cticas sufridas
desde z = 1 al d´ıa de hoy. En este estudio los autores utilizan pares cercanos confirmados
cinema´ticamente encontrados en el relevamiento de espectroscop´ıa profunda realizado
con el Visible MultiObject Spectrograph del Very Large Telescope (VIMOS-VLT), para
estudiar el rol de las fusiones menores en el ensamblado de galaxias normales LB & L
∗
B .
Es importante notar que en este estudio las galaxias pueden pertenecer a diferentes
ambientes (campo, grupos o cu´mulos). El hecho de que la fraccio´n de masa recibida por
las ETGs masivas en la muestra de Lopez-Sanjuan et at. (2010) sea un factor 2 ma´s
grande que el encontrado para las galaxias ma´s brillantes en nuestras simulaciones es
una consecuencia del menor nu´mero de fusiones que sufren las galaxias pertencientes a
cu´mulos desde z = 1.
La estimacio´n del nu´mero promedio de fusiones por cada galaxia roja desde z = 1
realizada por Lopez-Sanjuan et at. (2010) es 1,3±0,3, discriminado en valores de 0,7±0,1
para fusiones mayores y de 0,6±0,2 para fusiones menores. El criterio utilizado por estos
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Figura 5.2: Panel superior: Fracciones de masa estelar contribuidas por las componentes
“stars” (l´ınea a rayas) y “sat” (l´ınea punteada), acumuladas desde z = 1, para cada
intervalo de magnitud. No´tese como las fracciones de masa contribuidas por los procesos
“sat” y “stars” se cruzan en la magnitud cr´ıtica correspondiente al quiebre de la RCM
(MT1 ∼ −20). Panel inferior: Fracciones de masa estelar contribuida por la componente
“sat”para cada intervalo de magnitud, acumulada desde z = 1, debida a fusiones menores
u´nicamente. En ambos casos, las fracciones de masa han sido normalizadas con la masa
estelar total de las galaxias en z = 0 en cada intervalo de magnitud; se consideran las
galaxias en los cu´mulos C15.
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autores para discriminar entre fusiones gala´cticas mayores y menores esta´ basado en el
cociente de luminosidades en la banda B de las galaxias que se fusionan; se supone que
e´sta luminosidad es un buen representante de la masa de las galaxias. Espec´ıficamente,
clasifican como fusiones menores a aque´llas caracterizadas por cocientes de luminosidades
en el rango de 0, 1 a 0, 25. En nuestro modelo, las fusiones menores se definen como
aque´llas que poseen cocientes de masa bario´nica menores a 0,3, sin la imposicio´n de
ningu´n tipo de l´ımite inferior. A partir de nuestro modelo hallamos que las galaxias
del extremo brillante de la RCM (MT1 ≤ −20) han sufrido un nu´mero promedio de
fusiones de ∼ 4,88 desde z = 1. Este nu´mero es aproximadamente un factor 4 ma´s
grande que el encontrado por Lopez-Sanjuan et at. (2010), posiblemente debido a la falta
de consideracio´n de un l´ımite inferior en el cociente que interviene en nuestra definicio´n
de fusiones menores. Por lo tanto, hemos repetido la estimacio´n del nu´mero de fusiones
restringiendo el conteo de fusiones menores a aque´llas caracterizadas por cocientes de
masa mayores a 0,1, de acuerdo con el l´ımite inferior tomado por Lopez-Sanjuan et
at. (2010). En ese caso, encontramos que el nu´mero de fusiones promedio sufridas por
galaxias en el extremo brillante se reduce considerablemente a un valor de ∼ 0,33 fusiones
menores por galaxia. Este valor es un factor 2 menor que el inferido por Lopez-Sanjuan
et at. (2010), pero debemos tener en cuenta que, como dijimos antes, nuestra muestra
esta´ restringida a cu´mulos de galaxias donde la evolucio´n ocurre ma´s ra´pidamente que
en otros ambientes.
La fraccio´n de masa estelar acumulada aportada por las fusiones menores desde z = 1
obtenida a partir de nuestro modelo se muestra en el panel inferior de la figura 5.2. Esta
fraccio´n alcanza valores de ∼ 0,12 y ∼ 0,07 para las galaxias ma´s y menos luminosas del
extremo brillante de la RCM, respectivamente. Estos valores esta´n en muy buen acuerdo
con el valor ∼ 0,1 estimado por Lopez-Sanjuan et at. (2010). Los valores que se muestran
en el panel inferior de la figura 5.2 se han obtenido de la misma manera que aque´llos
mostrados en el panel superior de dicha figura, pero considerando solamente la masa
contribuida por la componente “sat” de las fusiones menores, las cuales incluyen aquellas
fusiones con cocientes de masas bario´nicas menores a 0,1. Esto indica que las fusiones
menores caracterizadas por tales cocientes de masas, si bien son muy numerosas, agregan
un porcentaje de masa muy pequen˜o a la masa estelar de la galaxia central.
Por otro lado, el nu´mero promedio de fusiones mayores sufrido por las galaxias ma´s
brillantes en la RCM desde z = 1 es de ∼ 0,19. Este valor es un factor 3 ma´s pequen˜o
que el valor 0,7 ∓ 0,1 obtenido por Lopez-Sanjuan et at. (2010), dando lugar al hecho
de que la fraccio´n de masa aportada por todos los tipos de fusiones a las galaxias ma´s
brillantes de la RCM (∼ 0,2; ver panel superior de la figura 5.2) sea un factor 2 ma´s
pequen˜o que el valor ∼ 0,42 observado por Lopez-Sanjuan et at. (2010). Sin embargo, el
valor del nu´mero de fusiones mayores inferido a partir de nuestro modelo esta´ en mejor
acuerdo con otras determinaciones emp´ıricas de tasas de fusiones mayores, lo cual indica
que la actividad de esta clase de fusiones en galaxias con masas comparables a las que
resultan en nuestro modelo se vuelven menos frecuentes desde z = 1 (v.g., Conselice et
al. 2009; Bundy et al. 2009; Jogee et al. 2009).
As´ı mismo, comparamos nuestros resultados con aque´llos obtenidos por Nierenberg
et al. (2011). Estos autores estudian la distribucio´n espacial de galaxias sate´lites poco
luminosas de galaxias centrales de tipo temprano a redshifts intermedios (0,1 < z < 0,8).
Seleccionan la muestra de galaxias del campo de GOODS, Great Observatories Origins
Deep survey. Las galaxias sate´lites son detectadas en ima´genes del Hubble space Telescope
de alta resolucio´n, considerando aque´llas que son hasta 5,5 veces ma´s de´biles que la galaxia
anfitriona y que se encuentran a una distancia mı´nima de hasta 0′′5/2,5 Kpc de la misma.
La mayor´ıa de las galaxias anfitrionas de ese estudio son galaxias el´ıpticas masivas con
masas estelares t´ıpicas de ≈ 1010,5M⊙ que poseen, en promedio, 1,7
+0,9
−0,8 sate´lites. Este
nu´mero inferido de galaxias sate´lites puede dar cuenta fa´cilmente del nu´mero de fusiones
menores (0,4− 0,5) que se espera que sufran el 60 por ciento de sus galaxias anfitrionas
en el intervalo de tiempo abarcado por su estudio. Este nu´mero de fusiones ha sido
obtenido utilizando la expresio´n del ajuste para la tasa promedio de fusiones por halo
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Figura 5.3: Abundancia media de hierro de las galaxias en z = 0 tal como surge de la
evolucio´n completa computada en el modelo semianal´ıtico (l´ınea continua), para galaxias
en los diferentes intervalos de magnitud. Estos valores aparecen comparados con la me-
talicidad del material aportado por las estrellas formadas desde z = 1 (l´ınea de trazos)
y con la de aquellas estrellas que ya esta´n presentes en las galaxias sate´lites que fueron
acretadas desde z = 1 (l´ınea de punto y raya).
como funcio´n de la masa del halo, del cociente de masas del progenitor y del redshift,
derivada por Fakhouri et al. (2010) a partir de estad´ısticas de fusiones de halos. Si bien
los resultados de nuestro modelo (∼ 0,33 fusiones menores por galaxia desde z = 1) son
un poco menores que estos valores inferidos, los mismos resultan consistentes con estos
u´ltimos.
5.4. Contribucio´n de metales desde z = 1
A partir del ana´lisis de la figura 5.2 detallado en la seccio´n concluimos que la poblacio´n
estelar acretada durante las fusiones ocurridas en z < 1 juega un papel dominante en
la determinacio´n de las propiedades de las galaxias en el extremo brillante de la RCM.
Podemos suponer con seguridad que ma´s del 93 por ciento de la masa estelar agregada
y ma´s del 61 por ciento de la masa formada in situ desde z = 1 esta´ au´n viva en
z = 0, influyendo en la metalicidad promedio y el color de las galaxias de la RCM
al d´ıa de hoy. A fin de evaluar el impacto de las componentes “stars” y “sat” en estas
propiedades, estimamos la metalicidad de la masa estelar aportada por cada una de estas
dos componentes, a las que denotamos como [Fe/H]stars y [Fe/H]sat. La estimacio´n se
realiza mediante el co´mputo de la masa de hierro, Feproc compg,z , y la masa de hidro´geno,
Hproc compg,z , que fueron definidas en la seccio´n 4.2 del cap´ıtulo anterior. El valor promedio
de estas metalicidades para las galaxias en los cu´mulos C15 en diferentes intervalos de
magnitud se presenta en la figura 5.3. Estas cantidades se comparan con la metalicidad
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promedio alcanzada por la masa estelar de las galaxias a z = 0 debida a todos los
procesos evolutivos considerados en SAG (l´ınea continua), la cual yace en el rango de
−0,65 . [Fe/H]total . 0,05, cuyos extremos inferior y superior corresponden a las galaxias
menos y ma´s luminosas de la RCM, respectivamente.
No´tese que el rango de metalicidades de las estrellas formadas desde z = 1 (l´ınea de
trazos) se extiende desde [Fe/H]star ≈ −0,45 para las galaxias menos luminosas, hasta
≈ 0,5 para las ma´s luminosas. En particular, para las galaxias en el extremo brillante de la
RCM, con magnitudes entre −24 ≤MT1 ≤ −20 (i.e. intervalos 1, 2 y 3) la metalicidad de
la componente “stars” esta´ por encima de la metalicidad solar (0,25 . [Fe/H]stars . 0,5).
Esto es consecuencia de la alta metalicidad del gas fr´ıo disponible para la formacio´n es-
telar en las galaxias ma´s masivas. Sin embargo, como hemos visto, la fraccio´n de masa
aportada por los procesos que involucran formacio´n estelar es muy baja para estas ga-
laxias (ver figura 5.2), y por lo tanto esta contribucio´n de alta metalicidad dif´ıcilmente
altere la metalicidad promedio de toda la galaxia. Por otro lado, la componente “sat” de
los sate´lites acretados desde z = 1 representa una fraccio´n apreciable de la masa de la ga-
laxia a z = 0 para aquellas galaxias correspondientes al extremo ma´s brillante (≈ 10−20
por ciento), pero los valores de [Fe/H]sat (l´ınea de punto y raya en el panel inferior de la
figura 5.3), son subsolares para las galaxias en todos los intervalos de magnitud, siendo
≈ 0,15 dex menores que la correspondiente metalicidad final de las galaxias.
En consecuencia, podemos concluir que las fusiones secas ayudan a aumentar la masa
de las galaxias en el extremo brillante de la RCM, sin afectar considerablemente sus
metalicidades promedio. El l´ımite superior en la metalicidad alcanzada por las galaxias
en el extremo brillante de la RCM fija sus colores, resultando ma´s azules de lo que ser´ıa
esperable si fuese relevante la formacio´n estelar a partir de un gas altamente enriquecido
en metales en la fase evolutiva final de estas galaxias. Esto se traduce en un apartamiento
del extremo brillante de la RCM respecto del ajuste lineal usualmente usado para toda la
relacio´n. Explicamos asi la razo´n del quiebre de la RCM, que motiva esta investigacio´n.
5.5. Discusio´n de los resultados: Influencia del ambiente
Parte de los resultados presentados a lo largo de este cap´ıtulo muestran que las gala-
xias sate´lites acretadas a bajos redshifts (z < 1) esta´n formadas por poblaciones estelares
caracterizadas por bajos valores de metalicidad con respecto a las abundancias qu´ımicas
encontradas en las galaxias remanentes. Este hecho esta´ en acuerdo con los resultados de
Lagos et al. (2009), quienes muestran una clara correlacio´n entre la metalicidad de las
galaxias y la masa de los halos de materia oscura que e´stas habitan, siendo las galaxias
centrales ma´s enriquecidas qu´ımicamente que los sate´lites sobrevivientes. Esta tendencia
es un efecto directo del proceso de crecimiento jera´rquico de estructuras, donde las gala-
xias ma´s masivas se situan en picos de inicialmente ma´s alta densidad y, en consecuencia,
comienzan su formacio´n en e´pocas ma´s tempranas, en promedio. Por lo tanto, las galaxias
ma´s masivas alcanzan un contenido de metales mayor que las menos masivas.
Nuestros resultados concuerdan con el escenario propuesto por Mart´ınez et al. (2010)
para la formacio´n de la RCM en sistemas de alta masa. Su ana´lisis de resultados obser-
vacionales indica que la RCM esta´ poblada, por un lado, por ETGs rojas que formaron el
grueso de sus estrellas durante las etapas tempranas del ensamblado de los halos masivos
y, por otro lado, por galaxias rojas que pasaron la mayor parte de sus vidas en ambientes
de baja densidad de galaxias, como son los grupos o el campo, y caen luego dentro de
los sistemas masivos, a bajos redshifts. Nuestro estudio sugiere que parte de esta u´ltima
poblacio´n se identifica con las galaxias sate´lites que intervienen en las fusiones gala´cti-
cas secas, las cuales juegan un papel importante en la evolucio´n tard´ıa de las galaxias
masivas.
El hecho de que las galaxias masivas de los cu´mulos sean alimentadas por fusiones
secas, mientras que galaxias menos luminosas de la RCM sean principalmente afectadas
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por las fusiones menores hu´medas, es debido a la influencia del entorno en el cual residen
las galaxias sate´lites y las anfitrionas. Galaxias ma´s masivas tienden a habitar regiones
ma´s densas donde es altamente probable que las sate´lites acretadas sean desprovistas de
su gas antes de fusionarse con las galaxias centrales como consecuencia de efectos am-
bientales. Por lo tanto, el modelado de los procesos ambientales que modifica el contenido
del gas fr´ıo de las galaxias puede afectar nuestras conclusiones respecto de la fraccio´n
de masa recibida por las galaxias en fusiones hu´medas y secas. As´ı mismo, pueden verse
afectadas tambie´n las conclusiones sobre el nu´mero de fusiones gala´cticas de distinto tipo.
No hay consenso general sobre la tasa de fusiones predicha por los modelos semianal´ı-
ticos y las simulaciones hidrodina´micas autoconsistentes. Dependiendo del me´todo usado
en los modelos para convertir la historia de crecimiento de los halos de materia oscura en
la historia de crecimiento de las galaxias se encuentran diferencias en las predicciones de
la tasa de fusio´n, au´n cuando se usa el mismo modelo cosmolo´gico. Hopkins et al. (2010)
estudia la dependencia de las tasas de fusio´n de las galaxias en funcio´n de la tasa de fusio´n
de los halos de materia oscura, y de la manera en que las galaxias pueblan estos halos, en
diferentes modelos de formacio´n de galaxias. Los autores concluyen que la tasa de fusio´n
gala´ctica depende fuertemente de e´ste u´ltimo factor, es decir, de la manera en que las
galaxias pueblan los halos de materia oscura. De su ana´lisis concluyen que la mayor´ıa de
los modelos predice para galaxias luminosas, un nu´mero similar en la tasa de fusiones
gala´cticas y todos los modelos concuerdan en que el proceso primario de formacio´n de
bulbos gala´cticos es el de la fusio´n mayor entre galaxias (Hopkins et al., 2010; Parry et
al., 2009; Cattaneo et al., 2011).
En nuestro modelado, como en la mayor´ıa de los co´digos semianal´ıticos, los halos de
gas caliente de las galaxias son removidos de manera completa e inmediata tan pronto
como las mismas se transforman en galaxias sate´lite de un cu´mulo o grupo. La galaxia
afectada no puede luego reponer la reserva de gas fr´ıo, ya que so´lo las galaxias centrales
reciben cooling flows, lo que causa el agotamiento de su gas fr´ıo disponible en unos pocos
Gyr (manteniendo una tasa t´ıpica de formacio´n estelar, Gallagher et al. 1989). Este
proceso, conocido como estrangulacio´n (Larson et al., 1980), proporciona una explicacio´n
para los gradientes en las tasas de formacio´n estelar de los cu´mulos de galaxias (Kodama &
Bower, 2001). Sin embargo, trabajos recientes (Weinmann et al., 2006, v.g) han mostrado
que, comparados con las observaciones del SDSS, los modelos semianal´ıticos producen una
fraccio´n excesiva de galaxias rojas debido a que ven truncado su proceso de formacio´n
estelar al consumir el gas fr´ıo disponible. A este efecto se lo conoce en la literatura
con el nombre de “overquenching” (Kimm et al., 2007). Por otro lado, existe evidencia
observacional que establece que la fraccio´n de galaxias sate´lites rojas que han sufrido la
remocio´n del gas es una funcio´n dependiente de la masa estelar de las galaxias sate´lites.
Esta fraccio´n muestra una dependencia de´bil con la densidad local o la masa del halo de
materia oscura, tanto a z = 0 como a alto redshift (z ∼ 1 − 1,5) (Guerke et al., 2007;
Haines et al., 2007). As´ı mismo, se ecuentra evidencia observacional de una dependencia
de´bil de la fraccio´n de sate´lites rojas con la distancia al centro del halo Weinmann et al.
(2006).
El overquenching de las galaxias sate´lites es muy probablemente debido al modelado
altamente simplificado de la remocio´n de gas caliente incluido en los modelos semiana-
l´ıticos. Si el gas caliente fuese removido de manera ma´s gradual, las galaxias sate´lites
prolongar´ıan su formacio´n estelar, lo que resultar´ıa en colores integrados ma´s azules. Si
bien los procesos f´ısicos responsables de la remocio´n de gas caliente no son conocidos con
certeza, los candidatos ma´s probables son la “ram-pressure stripping” (RPS), combinada
con la “tidal stripping”, tal como ha sido mostrado por McCarthy et al. (2008), Bekki
(2009) y Kimm et al. (2011).
El problema del overquenching de las galaxias sate´lites trae a colacio´n el hecho de que
quiza´s los modelos semianal´ıticos sobreestiman el nu´mero de fusiones gala´cticas menores
secas, ya que las galaxias sate´lites del modelo resultar´ıan demasiado empobrecidas en
gas. Con respecto a esto, el trabajo de Font et al. (2008) muestra que al considerar una
remocio´n gradual del gas caliente por RPS se obtiene un mejor acuerdo con las fracciones
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de galaxias rojas observadas. Uno deber´ıa concluir que, con una modificacio´n similar en
nuestro modelo, el nu´mero de fusiones hu´medas deber´ıa aumentar. Sin embargo, la si-
tuacio´n no es tan simple. Si el contenido de gas fr´ıo de las galaxias sate´lites esta´ regulado
por la RPS de su gas caliente (que sirve de reserva para dar lugar al aumento de gas
fr´ıo), entonces el color de las galaxias sate´lites ser´ıa ma´s azul como resultado de una
formacio´n estelar ma´s prolongada. Pero esto no significa que una mayor cantidad de gas
sea finalmente aportada a las galaxias centrales en las fusiones. En las regiones centrales
de los cu´mulos de galaxias la RPS ejercida por el medio intracu´mulo es suficientemente
fuerte como para afectar significativamente el contenido de gas fr´ıo de las galaxias (Tecce
et al., 2010) y, para el tiempo en que las galaxias sate´lites se fusionan con las galaxias
centrales, no so´lo el gas caliente sino tambie´n el gas fr´ıo han sido removidos como con-
secuencia de la RPS, transforma´ndose en parte del medio intracu´mulo. Por lo tanto, el
contenido de gas de las galaxias sate´lites ser´ıa removido casi completamente antes de la
fusio´n (Sofue, 1994; Grebel et al., 2003) y el nu´mero de fusiones hu´medas no aumentar´ıa
significativamente.
El impacto del efecto de la RPS del gas fr´ıo en las propiedades de galaxias sate´lites
en cu´mulos de galaxias fue investigado en el Trabajo de Tesis de Toma´s E. Tecce. En
particular, se analiza la influencia de este proceso en las caracter´ısticas del diagrama
color magnitud, encontra´ndose que la RPS comienza a ser importante a z < 1, cuando
la secuencia roja en el cu´mulo ya esta´ establecida, y que las distribuciones de colores
obtenidas a partir de los modelos con y sin RPS son muy similares para las galaxias
ma´s masivas (ver figura 5 de su Tesis). Esto se debe a que el proceso de estrangulacio´n
actu´a en todos los halos y para todo redshift, por lo que las galaxias simuladas ya son
relativamente pobres en gas y con baja SFR para cuando son afectadas por RPS. Por lo
tanto, nuestras conclusiones sobre los procesos relevantes que conducen al desarrollo del
quiebre de la RCM no se ver´ıan mayormente afectados por el efecto de la RPS cuando se
considera el proceso de estrangulacio´n, que es el caso del modelo semianal´ıtico utilizado
en el presente Trabajo de Tesis. A futuro, planeamos explorar el efecto de la RPS en
la RCM cuando el gas caliente de las galaxias sate´lites es removido en forma gradual,
considerando una reciente actualizacio´n del SAG donde se incluye un nuevo modelo del
proceso de RPS del gas caliente (Tecce et al. 2012, en prep.).
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Capı´tulo 6
Nuevas implementaciones en SAG:
Efectos sobre la RCM
En el presente cap´ıtulo estudiamos el impacto sobre las propiedades de la RCM de nue-
vas implementaciones inclu´ıdas en el modelo semianal´ıtico SAG, que alteran los colores,
las edades y las metalicidades de las galaxias que pueblan la RCM. Estas implementa-
ciones incluyen el efecto de la extincio´n por polvo, la inclusio´n de la emisio´n de estrellas
en la fase TP-AGB, y una formulacio´n alternativa para describir el proceso de formacio´n
estelar.
El nuevo modelo de extincio´n por polvo que aqu´ı utilizamos es descripto por Guo
& White (2009). Para tener en cuenta el efecto de las estrellas en la fase TP-AGB,
adoptamos los modelos evolutivos de s´ıntesis de poblaciones desarrollados por Charlot
& Bruzual (2007). Por u´ltimo, consideramos el modelo de formacio´n estelar propuesto
por Croton et al. (2006). Analizamos la influencia sobre la RCM de cada implementacio´n
por separado y el efecto combinado de la accio´n simulta´nea de todas ellas, manteniendo
siempre los para´metros de calibracio´n de SAG utilizado en todo el ana´lisis previo. Esto
se hace a fin de evaluar el impacto de estos cambios en los resultados y conclusiones
descriptos en los cap´ıtulos anteriores.
6.1. Nuevo modelo de extincio´n por polvo
El co´digo semianal´ıtico SAG aplicado en este trabajo, incluye el modelado de la extin-
cio´n causada por el polvo interestelar propuesto por Kauffmann et al. (1999), tal como
se describe en la seccio´n 2.3.8. Este modelo de extincio´n es simple y esta´ basado en una
correlacio´n emp´ırica entre cantidades macrosco´picas de las galaxias, como su luminosidad
y la profundidad o´ptica del ISM. A bajo redshift, el modelo permite obtener un buen
acuerdo con distintos observables que involucran la luminosidad y el color de las gala-
xias, como por ejemplo, la funcio´n de luminosidad. Notablemente, el acuerdo es bueno
aun en la banda B donde la absorcio´n por polvo es predominante. En adelante, llamamos
“SAGE1” a la versio´n del co´digo semianal´ıtico que usa este modelado de extincio´n por
polvo.
Claramente, la extincio´n por polvo interestelar debe ser tenida en cuenta en los mo-
delos de galaxias a fin de comparar los resultados con los datos observados. Numerosos
intentos por mejorar las formulaciones para la extincio´n por polvo incluyen modelos ba-
sados en aque´l propuesto originalmente por Guideroni & Rocca-Volmerange (1987). Este
modelo supone una relacio´n entre la profundidad o´ptica del polvo a una dada longitud
de onda, λ, y la metalicidad del gas fr´ıo. Teniendo en cuenta la gran cantidad de datos
actualmente disponibles de relevamientos profundos es importante contar con una ley de
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extincio´n que dependa tambie´n del redshift. Esta necesidad surge de la evidencia obser-
vacional de que galaxias con la misma luminosidad bolome´trica y metalicidad que a bajo
redshift, presentan un cociente entre polvo y gas menor a alto redshift (Quadri et al.,
2008). La inclusio´n de la dependencia con el redshift en los modelos de extincio´n permite
reproducir adecuadamente la abundancia y el clustering de galaxias a redshifts z ∼ 2 y
z ∼ 3 (Guo & White, 2009).
Por lo tanto, de acuerdo a lo propuesto por Guo & White (2009), implementamos en
SAG un nuevo modelo de extincio´n donde la opacidad o´ptica media dependende de λ,
la metalicidad del gas fr´ıo y el redshift. La forma matema´tica que adopta para un disco


















donde (Aλ/AV )Z⊙ es la curva de extincio´n obtenida por Cardelli et al. (1989), Zgas es






En esta u´ltima expresio´n, la cantidad mp es la masa del proto´n, Mgas es la masa de gas
fr´ıo del disco gala´ctico y r es el radio exponencial de escala del disco; el factor 1,4 tiene
en cuenta la presencia de helio. El exponente al cual se eleva la metalicidad del gas fr´ıo,
s, var´ıa con la longitud de onda. De acuerdo a la interpolacio´n de las curvas de extincio´n
medidas en el vecindario solar y en la Nube Menor y Mayor de Magallanes, el valor
del exponente es s = 1,35 para λ < 2000, y s = 1,6 para λ > 2000. Finalmente, para
calcular la extincio´n efectiva, se toman inclinaciones al azar para cada disco gala´ctico y,
de acuerdo a la aproximacio´n de una geometr´ıa de capas planas paralelas, se aplica la
fo´rmula 2.3.8.
Es importante enfatizar que las cantidades involucradas en la ecuacio´n (6.1) se obtie-
nen del modelo semianal´ıtico SAG para cada galaxia y en cada redshift. La versio´n del
co´digo SAG que incluye esta nueva implementacio´n del modelado de extincio´n por polvo
se llamara´ SAGE2. La principal ventaja de esta nueva versio´n del co´digo reside en que el
modelo de extincio´n depende de numerosas propiedades que caracterizan a las galaxias,
mientras que el modelo implementado en SAGE1 so´lo vincula la profundidad o´ptica del
ISM con la luminosidad de la galaxia en una determinada banda. En el presente estudio,
nos limitamos al ana´lisis de la RCM a z = 0, por lo que no hacemos uso de la dependencia
con el redshift del modelo de extincio´n, que fue la mejora introducida por Guo & White
(2009). A futuro, la implementacio´n de esta formulacio´n permitira´ extender los me´todos
de ana´lisis aqu´ı aplicados al estudio de las caracter´ısticas de la RCM a alto redshift.
6.1.1. Efectos de la extincio´n sobre la RCM
El primer paso para caracterizar las diferencias entre los colores de las galaxias que
forman la RCM debidas a los diferentes modelos de extincio´n utilizados en SAG consiste
en extraer totalmente cualquier correcio´n por polvo de las galaxias del modelo y analizar
la RCM resultante. Esto se realiza con el so´lo fin de evidenciar los efectos de los dos
modelos de extincio´n sobre los colores de las galaxias, pero debemos tener en cuenta que
un modelo que no incluya el efecto de extincio´n por polvo ser´ıa incompleto y resultar´ıa
incorrecto, ya que no podemos ignorar la existencia ubicua de la componente de polvo
en las galaxias. En este sentido, cabe destacar el trabajo de Kauffmann et al. (1999),
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Figura 6.1: Relacio´n Color Magnitud del cu´mulo de referencia, C153(g51), en el siste-
ma de Washington, con el efecto de extincio´n por polvo original adoptada en SAG y
sin correccio´n por polvo. Panel superior izquierdo: La RCM resultante de aplicar la ver-
sio´n original del co´digo, SAGE1; las l´ıneas azul llena, roja punteada y negra de trazos,
corresponden a ajustes por mı´nimos cuadrados al extremo de´bil, al brillante y a toda
la relacio´n, respectivamente. Panel inferior izquierdo: La RCM sin efectos de extincio´n
por polvo; las l´ıneas de colores marcan los ajustes por mı´nimos cuadrados de la misma
manera que en el panel superior. Panel medio derecho: Se muestra una ampliacio´n de la
misma RCM sin extincio´n por polvo presentada en el panel inferior izquierdo, con cada
una de las rectas de ajustes, en una escala menor en los colores a fin de visualizar la
presencia del quiebre en el extremo brillante de la relacio´n.
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Figura 6.2: Comparacio´n de las RCM del cu´mulo de referencia, C153, en el sistema de Wa-
shington (C − T1) vs. T1, obtenidas a partir de SAGE1, con el modelo de extincio´n por polvo
original (paneles izquierdos). Las RCM resultantes de SAGE2, con la nueva formulacio´n adopta-
da (paneles derechos). Los paneles superiores e inferiores muestran la misma comparacio´n pero,
los s´ımbolos en colores siguen la distribucio´n de metalicidad y de edad, respectivamente.
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quienes estudian el efecto del modelo de extincio´n sobre las distribuciones de galaxias
seleccionadas por color, la funcio´n de luminosidad en la banda B y las propiedades de
clustering de las galaxias. Estos autores concluyen que un modelo con extincio´n reduce
el nu´mero de galaxias azules. La funcio´n de correlacio´n ξ(r) presenta mayor amplitud y
una pendiente ma´s empinada. Hallan tambie´n, un mejor ajuste en el extremo brillante
de la funcio´n de luminosidad en la banda B, obtenie´ndose en general, un mejor acuerdo
con las observaciones que en el caso de un modelo sin extincio´n.
En la comparacio´n de la RCM con y sin extincio´n, usamos como referencia la RCM
obtenida por la versio´n del modelo SAGE1, que considera el efecto de extincio´n por polvo
descripto en la cap´ıtulo 2.3.8 y que hemos utilizado a lo largo de este trabajo. Luego,
en una segunda etapa, comparamos las RCM obtenidas segu´n las distintas implemen-
taciones del efecto de extincio´n, a las que llamamos “RCME1” y “RCME2” segu´n hayan
sido construidas a partir de las galaxias generadas por los modelos SAGE1 y SAGE2,
respectivamente. A fin de identificar los efectos del polvo en los colores y magnitudes,
la poblacio´n de galaxias sine´ticas en los distintos casos estudiados se genera a partir de
SAG sin modificar los para´metros que caracterizan el modelo, presentados en el capt´ıtulo
2.
En lo que resta de este cap´ıtulo se muestra la influencia de los distintos aspectos que
aqu´ı analizamos (extincio´n por polvo, estrellas en la fase TP-AGB, formacio´n estelar),
sobre el cu´mulo de referencia C153(g51). Si bien en todos los cu´mulos masivos se obser-
van las mismas caracter´ısticas, elegimos uno particular donde los cambios se visualizan
claramente.
En la figura 6.1 se compara la RCME1 del cu´mulo C153 en el sistema de Washington
(panel superior izquierdo) con la RCM resultante de excluir el efecto de extincio´n por
polvo en SAG (panel inferior izquierdo). Como cab´ıa esperar, los colores de las galaxias de
la RCM sin correccio´n por polvo tienden a ser ma´s azules y las magnitudes ma´s negativas
(lo que corresponde a galaxias ma´s brillantes), ya que la luminosidad no esta´ atenuada;
por consiguiente, la RCM se desplaza hacia arriba y hacia la izquierda con respecto a
RCME1. La escala de magnitudes esta´ extendida hasta el valor MT1 = −26 para poder
visualizar las galaxias ma´s brillantes de la RCM cuando no se aplica el efecto de extincio´n
por polvo. Con el fin de apreciar el comportamiento en el extremo brillante, se muestra la
RCM sin extincio´n por polvo en una escala menor en los colores (panel inferior izquierdo).
Es interesante notar que el quiebre en el extremo brillante esta´ presente, aunque el mismo
corresponde a otra magnitud de quiebre distinta de MT1 = −20, dado el desplazamiento
de la RCM hacia luminosidades mayores.
Las diferentes l´ıneas, azul llena, roja punteada y negra de trazos que aparecen en la
figura 6.1 corresponden a los ajustes por mı´nimos cuadrados realizados al extremo de´bil,
brillante y a toda la RCM, respectivamente (ver cap´ıtulo 3). Estos ajustes son tambie´n
trazados para las distintas RCM que se muestran en el resto de este cap´ıtulo. Como ya
se menciono´ oportunamente, en el sistema de Washington el color (C−T1) se caracteriza
por una gran sensibilidad a la metalicidad de las galaxias (Forbes & Forte, 2001). En las
RCM mostradas en esta figura, las galaxias se representan mediante s´ımbolos de colores
codificados de acuerdo a la abundancia de hierro, [Fe/H], de las mismas.
En la figura 6.2, se comparan las relaciones RCME1 (panel superior izquierdo) y
RCME2 (panel superior derecho), ambas correspondientes al sistema de Washington. Co-
mo puede verse, el modelo SAGE2 reduce la dispersio´n de la relacio´n color magnitud,
especialmente en el extremo de´bil. Nuevamente, los s´ımbolos de colores representan ga-
laxias en distintos rangos de metalicidad. En los paneles inferiores de esta figura, se
muestran las mismas RCM presentadas en los paneles superiores, pero los s´ımbolos de
distintos colores representan galaxias en distintos rangos de edad. Como se puede apre-
ciar, al aplicar el modelo SAGE2 surge una estrecha correlacio´n entre la edad y los colores
de las galaxias, que resulta ma´s definida que con el modelo SAGE1. En el extremo brillan-
te de la RCME2, encontramos que la mayor´ıa de las galaxias comparte un mismo rango
de edades (1, 0 × 1010yr < t < 1, 2 × 1010yr), de acuerdo con los resultados presentados


























Cuadro 6.1: Pendientes de las rectas de ajuste al extremo de´bil de la RCM, al brillante y a toda la relacio´n, calculadas mediante el me´todo de mı´nimos cuadrados.
Las RCM corresponden al cu´mulo C153, obtenidas en diferentes bandas fotome´tricas a partir de los co´digos SAGE1 y SAGE2 que consideran los modelos de extincio´n
por polvo original y nuevo, respectivamente. En todos los casos, se calcula el a´ngulo de separacio´n entre las rectas de ajuste al extremo de´bil y al brillante, ∆D−B .
RCME1 RCME2
Ext. de´bil Ext. brillante Toda la RCM ∆D−B Ext. de´bil Ext. brillante Toda la RCM ∆D−B
R vs. (B −R) -18.92 -69.01 -21.96 2◦11’ -19.96 -64.35 -22.21 1◦58’
V vs. (V − I) -25.71 -65.58 -30.91 1◦21’ -28.15 -109.79 -32.13 1◦30’
T1 vs. (C − T1) -12.35 -63.20 -14.63 3
◦43’ -13.67 -48.12 -15.51 2◦59’
R vs. (U −R) -9.31 -25.58 -10.48 3◦53’ -9.56 -24.86 -10.43 3◦40’
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Debido a la sensibilidad de las diferentes bandas fotome´tricas a propiedades de las
galaxias, tales como la edad y la metalicidad, visualizamos el efecto de los dos modelos
de extincio´n implementados en SAG en todos los planos color magnitud estudiados en el
cap´ıtulo 3. Las comparaciones correspondientes en los planos R versus (U −R), R versus
(B − R), y V versus (V − I) se muestran, respectivamente, en los paneles superiores,
medios e inferiores de la figura 6.1.1. Cuantificamos las diferencias existentes en las RCM
debidas a los distintos efectos de extincio´n, mediante la comparacio´n de las pendientes
de las rectas de ajustes por mı´nimos cuadrados al extremo de´bil, al brillante y a toda
la relacio´n. Calculamos el a´ngulo ∆D−B entre las rectas de ajuste al extremo de´bil y
brillante para cada banda fotome´trica. Los resultados de los ajustes se vuelcan en la
tabla 6.1. Observando los valores del a´ngulo ∆D−B de la tabla 6.1, notamos que la
nueva implementacio´n reduce el a´ngulo en todas las bandas, salvo en el plano V vs.
V − I, donde hay un aumento de 0,1 minutos de arco. La disminucio´n ma´s significativa
ocurre en el plano T1 vs. (C − T1) (ver figura 6.2). En todos los casos, el quiebre de las
RCME2 en el extremo brillante esta´ presente, aunque es menos pronunciado que en las
correspondientes RCME1. Cabe destacar que encontramos el quiebre au´n cuando no se
aplica ningu´n modelo de extincio´n por polvo a las galaxias, tal como se ve en el panel
inferior de la figura 6.1.
6.1.2. Efectos sobre la Relacio´n Luminosidad Metalicidad
Luego de analizar los efectos del nuevo modelo de extincio´n sobre los colores de las
galaxias que forman la RCM, nos interesa estudiar las diferencias causadas por este mo-
delo sobre la relacio´n luminosidad metalicidad (RLM) de las mismas galaxias que forman
la RCM. En la figura 6.1.1 ACA QUEDO MAL TAMBIEN, se muestra la comparacio´n
entre las RLM segu´n resultan de la aplicacio´n del modelo SAGE1 y SAGE2. Como puede
verse, la RLM no resulta muy sensible al modelo de extincio´n utilizado, manteniendo en
ambos casos las mismas carater´ısticas generales, en buen acuerdo con las observaciones
de Trager et al. (2000) y Mendel et al. (2009). La correlacio´n entre las edades y la me-
talicidad de las galaxias es clara en el extremo ma´s de´bil de la relacio´n (MT1 & −16),
mientras que para galaxias pertenecientes al extremo brillante, es notoria la anticorrela-
cio´n entre edad y metalicidad. Esta anticorrelacio´n ya ha sido descripta en el cap´ıtulo 3;
la misma esta´ en concordancia con el ana´lisis de resultados observacionales (Gallazzi et
al., 2006).
En resumen, concluimos que la nueva implementacio´n del modelo de extincio´n no
afecta la presencia del quiebre en el extremo brillante de la RCM. De hecho, el quie-
bre esta´ presente aun cuando no se aplica un modelo de extincio´n por polvo en SAG.
Cuantificamos las diferencias entre las RCM resultantes de aplicar los modelos SAGE1
y SAGE2 en diferentes bandas fotome´tricas, mediante el ca´lculo de las pendientes de las
rectas de ajuste por mı´nimos cuadrados a cada seccio´n de la RCM, y mediante el a´ngulo
de separacio´n entre los ajustes al extremo brillante y de´bil. Encontramos que RCME2
muestra una menor dispersio´n en los colores en todas las bandas, salvo en V − I, donde
la dispersio´n es ligeramente mayor. As´ı mismo, la anticorrelacio´n entre la edad y la me-
talicidad hallada tambie´n en la RLM de las galaxias pertenecientes al extremo brillante
de la RCME2 permite concluir, como hicie´ramos en el cap´ıtulo 3, que el factor de mayor
peso en la determinacio´n de los colores de las galaxias que pueblan la RCM por encima
del quiebre es la metalicidad de la mismas.
6.2. Efectos de la fase TP-AGB en las galaxias
Los modelos evolutivos de s´ıntesis de poblaciones utilizados para reproducir la SED
de las estrellas, cuentan con una serie de mejoras recientes en el tratamiento de fases
evolutivas ra´pidas. Este es el caso de las estrellas pertenencientes a la Rama Asinto´tica
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de las Gigantes (AGB, segu´n siglas en ingle´s, Asymptotic Giant Branch), en el diagrama
HR (ver figura 6.5).
Luego de la quema central del hidro´geno en la secuencia principal y la posterior quema
central del helio en la rama horizontal, las estrellas de masas menores a 8M⊙ entran en
la fase AGB. En esta etapa, las estrellas esta´n caracterizadas por un nu´cleo inerte de
carbono (C) y ox´ıgeno (O), rodeado de dos capas conce´ntricas que queman helio (He)
e hidro´geno (H). Las estrellas experimentan una serie de inestabilidades en la capa que
quema He, conocidas como pulsos te´rmicos. En la fase de pulsos te´rmicos en las AGB,
(TP-AGB, de su sigla en ingle´s, Thermally Pulsating), tiene lugar una serie de procesos
de intere´s para el enriquecimiento qu´ımico de las galaxias.
Las estrellas en la fase AGB pierden una cantidad de masa mayor que en etapas
anteriores de la evolucio´n. La pe´rdida de masa gobierna la duracio´n de la fase AGB,
siendo las estrellas ma´s luminosas aque´llas que pierden mayores fracciones de masa. La
s´ıntesis de elementos en las estrellas durante la fase AGB refleja la coexistencia de las
capas que queman H y He y la interaccio´n entre las mismas. Esta s´ıntesis es dominada
por un complejo ciclo de mezclas convectivas y cambios perio´dicos en las condiciones
termodina´micas, inducidas por eventos de quema en flash (flash-burning) en la capa de
He. Las interaccio´n entre las dos capas que queman H y He llevan al enriquecimiento de la
superficie estelar en nitro´geno (N) y/o carbono. A su vez, esta misma interaccio´n permite
la generacio´n de neutrones y la posterior produccio´n de elementos ma´s pesados que el
hierro (Fe), mediante procesos de captura lenta de neutrones (slow processes, s-processes).
En las etapas finales de su evolucio´n, la pe´rdida de masa puede desprender casi com-
pletamente el manto de la estrella; la presio´n de radiacio´n sobre los granos de polvo de
carbono en la superficie lleva a la generacio´n de fuertes vientos estelares que devuelven
parte de la masa estelar al medio interestelar. Esto culmina en la formacio´n de una Ne-
bulosa Planetaria, dejando como remanente el cada´ver de una estrella enana blanca C-O.
De este modo, las estrellas AGB producen diferentes elementos qu´ımicos, contribuyendo
al enriquecimiento qu´ımico del ISM por accio´n de los vientos y las grandes pe´rdidas de
masa, contaminando el ISM con elementos de produccio´n primaria sintetizados a partir
del H y He, como el 12C, 14N y 22Ne. Elementos de produccio´n secundaria, como el 26Al
(radiactivo) resultan de intere´s por su importancia en la astronomı´a de rayos γ y para la
interpretacio´n de granos presolares (Forestini et al., 1991). Como resultado de la pe´rdida
de masa, el espectro de las AGB en el infrarrojo esta´ dominado por distintas clases de
part´ıculas de polvo (Blommaert et al., 2006).
Muchas son las razones por las cuales es importante considerar las estrellas AGB en
los modelos de evolucio´n de galaxias. Por un lado, las estrellas AGB de C son trazadoras
de las distribuciones estelares del halo (Demens et al., 2004), indicando de esta manera
el taman˜o y la dina´mica del sistema. Se identifican poblaciones estelares de edades in-
termedias a trave´s de ellas, proporcionando as´ı un mapa de la formacio´n estelar reciente
(0,5−1 Gyrs) en la regio´n donde se encuentran. Ha sido demostrado que para poblaciones
de edades en el rango 0,2−2 Gyrs, hasta el 40 por ciento de la luminosidad bolome´trica es
proporcionada por estrellas en la fase TP-AGB. Ma´s del 80 por ciento de la luminosidad
infrarroja ma´s alla´ de 1 micro´n, donde la SED alcanza su ma´ximo, proviene de estas es-
trellas y domina el espectro en la banda K (Grebel et al., 1999). El correcto modelado de
los elementos qu´ımicos que forman parte del ISM es crucial en los modelos de formacio´n
de galaxias, debido a que las tazas de enfriamiento del gas dependen sensiblemente de la
metalicidad (Sutherland & Dopita, 1993). Por otro lado, la influencia de las pe´rdidas de
energ´ıa se reflejan en las tasas de formacio´n estelar. La energ´ıa liberada podr´ıa contribuir
a regular la SFR aumentando la temperatura y desmantelando las nubes de gas fr´ıo de
la galaxia, eventualmente reforzando la formacio´n de vientos gala´cticos que transportan
material enriquecido al medio intergala´ctico (Hopkins et al., 2011).
Para nuestro estudio, la importancia de considerar las estrellas en la AGB reside en


















Cuadro 6.2: Pendientes de las rectas de ajuste al extremo de´bil de la RCM, al brillante y a toda la relacio´n, calculadas mediante el me´todo de mı´nimos cuadrados.
Las RCM corresponden al cu´mulo C153, obtenidas en diferentes bandas fotome´tricas a partir de los co´digos SAGE1+CB07 y SAGE2+CB07 que consideran las nuevas
librer´ıas de s´ıntesis poblacional combinadas con los modelo de extincio´n por polvo original y nuevo, respectivamente. En todos los casos, se calcula el a´ngulo de
separacio´n entre las rectas de ajuste al extremo de´bil y al brillante, ∆D−B .
RCME1+BC07 RCME2+BC07
Ext. de´bil Ext. brillante Toda la RCM ∆D−B Ext. de´bil Ext. brillante Toda la RCM ∆D−B
R vs. (B −R) -23.02 -76.92 -26.33 1◦44’ -24.55 -65.86 -26.72 1◦27’
V vs. (V − I) -31.16 -88.58 -38.51 1◦11’ -34.83 -206.68 -40.33 1◦22’
T1 vs. (C − T1) -15.07 -151.66 -18.27 3
◦25’ -16.90 -79.34 -19.49 2◦39’
R vs. (U −R) -10.09 -25.23 -11.23 3◦23’ -10.36 -23.47 -11.14 3◦40’
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brillante y bien poblada. Por ello, esta fase constituye un excelente indicador de la edad,
que puede ser usado para romper la degeneracio´n edad/metalicidad que afecta el ana´lisis
de los espectros estelares.
6.2.1. Nuevos modelos evolutivos de sı´ntesis de poblaciones
La estimacio´n de la edad y la masa de las poblaciones estelares depende de manera
cr´ıtica de los ingredientes usados en los modelos evolutivos de s´ıntesis poblacional. Ma-
raston et al. (2006) ha demostrado que el tratamiento de la fase TP-AGB es fuente de
enormes dicrepancias a la hora de predecir la edad y la masa de poblaciones estelares a
alto redshift (1,4 < z < 2,7). El modelado de la fase AGB es dif´ıcil debido a las inesta-
bilidades nume´ricas que surgen como consecuencia de los pulsos te´rmicos y los intensos
vientos estelares.
Como hemos visto en el cap´ıtulo 2, las librer´ıas sinte´ticas incorporadas originalmente
en el modelo SAG pertenecen a Bruzual & Charlot (2003). Alternativamente, el trabajo
de Maraston (2005) (M05) constituye un ejemplo de la implementacio´n de un modelo de
s´ıntesis de poblaciones con el tratamiento detallado de la etapa TP-AGB. Dicho modelo
predice edades menores en las poblaciones estelares y una reduccio´n de hasta el 60 por
ciento en las masas de las mismas, con respecto al modelo de BC03. Las galaxias, pues,
resultan ma´s brillantes y menos enrojecidas en la banda del infrarojo cercano. Debido a
que la etapa TP-AGB es dominante para los primeros Gyrs de las poblaciones estelares,
su inclusio´n en el modelado provoca que las galaxias se vean ma´s rojas a edades ma´s
tempranas que lo que usualmente se predice en modelos sin esta implementacio´n (v.g. el
modelo de BC03). Por ello, la conocida correlacio´n “rojo-viejo”, debe reinterpretarse a la
luz de estos nuevos resultados.
El trabajo presentado por Charlot & Bruzual (2007) es una actualizacio´n reciente del
modelo BC03 con la incorporacio´n de los tracks evolutivos provistos por Marigo & Girardi
(2007), que incluyen el tratamiento de la fase TP-AGB. En adelante nos referiremos a
este modelo como CB07. En este nuevo modelo, las masas y edades de las poblaciones
estelares resultan menores que en el modelo BC03, en concordancia con los resultados
hallados por Maraston (2005).
Bruzual (2007) analiza extensivamente las diferencias entre su nuevo y viejo modelo,
CB07 y BC03, respectivamente. Encuentra que los colores B − V resultantes de los
modelos BC03 y CB07 son ide´nticos para todas las edades de las poblaciones estelares
modeladas. En V − K, a edades tempranas y tard´ıas, los modelos coindicen, pero en
edades intermedias los colores del modelo CB07 son considerablemente ma´s rojos que
los hallados mediante la aplicacio´n de BC03. A edades tard´ıas, estos modelos parecen
ajustar bien las observaciones de ETGs cercanas, mientras el modelo M05 predice colores
muy azules (ver figura 6.6).
Dado que los modelos evolutivos de s´ıntesis de poblaciones que incluyen la fase TP-
AGB predicen edades, masas y contenidos de polvo menores en las galaxias, estamos
interesados en estudiar el impacto de los mismos en la RCM resultante de acoplar las
nuevas librer´ıas espectrales de BC07 al modelo SAG.
6.2.2. Fase TP-AGB en modelos semianalı´ticos
Los trabajos de Tonini et al. (2009, 2010) constituyen una de las primeras aplicaciones
de los modelos evolutivos de s´ıntesis de poblaciones con la inclusio´n de la etapa TP-AGB
en los co´digos semianal´ıticos. En ambos trabajos, los autores utilizan el co´digo GalICS
(Hatton et al., 2005), que incluye el modelo de poblaciones estelares de M05. Para aislar el
efecto de la TP-AGB en los colores, no se incluye en el modelo semianal´ıtico la extincio´n
por polvo (Tonini et al., 2009). En este trabajo, Tonini et al. muestran que a alto redhisft
(z = 3) los colores V −K esta´n desplazados hacia el rojo en valores de hasta 2 magnitudes,
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comparativamente con los colores obtenidos por su mismo co´digo sin la implementacio´n
de poblaciones estelares con TP-AGB. Este desplazamiento en los colores disminuye a
media que el redshift aumenta, pero lo hace de manera no lineal. El cociente entre la masa
y la luminosidad en la banda K se desplaza hacia luminosidades mayores de hasta una
magnitud, especialmente en las galaxias masivas. Si se deseara reproducir esta emisio´n
en la banda K sin incluir la fase TP-AGB, ser´ıan necesarias masas estelares mayores y
poblaciones ma´s envejecidas, produciendo, por ende, una SFR ma´s elevada a alto z. Uno
de los resultados ma´s interesantes de estos trabajos es la prediccio´n de que a alto redshift
las galaxias con formacio´n estelar activa tienen colores V − K y luminosidades en IR
similares a las poblaciones locales que evolucionaron pasivamente.
Henriques et al. (2011) usan distintos modelos semianal´ıticos equipados con modelos
de poblaciones estelares con y sin la fase TP-AGB, para explorar la discrepancia hallada
con las observaciones de la funcio´n de luminosidad en el IR cercano de galaxias a alto
redshift. Al parecer, dicha discrepancia con las observaciones desaparece al utilizar mode-
los que incluyen la implementacio´n de M05. A su vez, Fontanot & Monaco (2010) hallan
que los colores observados de los objetos extremadamente rojos (EROs, por su sigla en
ingle´s, Extremely Red Objects) se ajustan mejor a las predicciones de los modelos teo´ricos
que implementan la etapa TP-AGB en la s´ıntesis de poblaciones.
6.2.3. Efectos de la fase TP-AGB en la RCM
Para aislar la influencia de las nuevas librer´ıas sinte´ticas de BC07 en los colores, eda-
des y metalicidades de las galaxias que pueblan la RCM, utilizamos como referencia a
la RCM obtenida de la aplicacio´n del modelo SAG original. Esto quiere decir que en
cada realizacio´n del modelo mantenemos la formulacio´n de extincio´n por polvo descripta
en la seccio´n 2.3.8, y las librer´ıas sinte´ticas de BC03. Etiquetamos a esta relacio´n como
“RCME1+BC03”, mientras que denominamos “RCME1+CB07” a la RCM obtenida al im-
plementar las nuevas librer´ıas de BC07 en el SAG, manteniendo el modelo de extincio´n
original. Luego, acoplando al modelo SAG las dos nuevas implementaciones (modelo de
extincio´n descripto en el cap´ıtulo 6.1 y nuevas librer´ıas de BC07), resulta una RCM que
se distingue con el ro´tulo “RCME2+CB07”. La comparacio´n de estas tres relaciones en
distintas bandas fotome´tricas (C, T1;U,R;V, I;B,R) se presenta en las figuras 6.7 y 6.8,
donde los s´ımbolos esta´n codificados de acuerdo a la metalicidad de las galaxias. La figura
6.9 muestra el mismo conjunto de RCM en el sistema de Washington, identificando las
galaxias por su edad. Cuantificamos las diferencias halladas entre las distintas relaciones
obtenidas mediante el ca´lculo del a´ngulo ∆D−B que forman las rectas de ajuste por mı´ni-
mos cuadrados al extremo brillante y al de´bil de las RCM, para cada banda fotome´trica.
Los resultados de este ca´lculo se muestran en la tabla 6.2.
Del ana´lisis de los valores de la tabla 6.2 y de las figuras 6.7 y 6.8, resulta claro que
la RCME1+CB07 mantiene las caracter´ısticas generales encontradas en el modelo original
RCME1+BC03, presentando el quiebre en el extremo brillante de la relacio´n hacia colo-
res ma´s azules. Los valores de las pendientes correspondientes al ca´lculo de las rectas
de ajuste de esta relacio´n original se encuentran en la primera columna de la tabla 6.1.
Comparando esta columna con la primera columna de la tabla 6.2, podemos ver las dife-
rencias en las pendientes de las rectas de ajuste resultantes de aplicar dos versiones del
modelo SAG (SAGE1+BC03 y SAGE1+CB07), que so´lo difieren en las librer´ıas espectrales
utilizadas. Notamos que el efecto de las nuevas librer´ıas de s´ıntesis poblacional, es el
a´ngulo de diferencia entre las pendientes de ajuste del extremo de´bil y brillante. Este
comportamiento es comu´n en todas las bandas fotome´tricas, siendo ma´s significativa en
la banda (B,R), como puede verse en la reduccio´n del correspondiente a´ngulo ∆D−B . El
mismo efecto se aprecia al comparar la segunda columna de la tabla 6.1 con la segunda
columna de la tabla 6.2, donde se ponen en evidencia las diferencias debidas a las nuevas
librer´ıas espectrales, ahora con la implementacio´n de la nueva extincio´n por polvo des-
cripta en la seccio´n 6.1. En esta comparacio´n, se encuentra que el a´ngulo de separacio´n
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∆D−B disminuye en todas las bandas, menos en la banda (U,R), donde el a´ngulo ∆D−B
no cambia. En general, las variaciones de a´ngulo son tan pequen˜as que las diferencias
de pendiente no son estad´ısticamente significativas. Finalmente, al comparar la primera
columna de la tabla 6.1 con la segunda columna de la tabla 6.2, vemos las diferencias
reflejadas en la RCM que surgen de la aplicacio´n del modelo semianal´ıtico original, y de
aque´l que incluye las dos nuevas implementaciones vistas en este cap´ıtulo. El efecto sobre
la RCM es una reduccio´n en la diferencia entre los extremos de la RCM en las bandas
(B,R) y (U,R). La misma se refleja en una reduccio´n promedio del a´ngulo ∆D−B de
0,40 segundos de arco. En la banda (V, I) el a´ngulo no muestra ningu´n cambio, pero s´ı
existe una reduccio´n significativa en la banda (C, T1) de 1
◦40’.
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En el co´digo semianal´ıtico SAG, la formacio´n estelar en los discos gala´cticos se produce
a partir del gas fr´ıo disponible en ellos, ya sea en forma de brotes estelares durante pro-
cesos de fusiones o inestabilidades de disco, o en el modo pasivo. La versio´n de SAG con
la que se obtuvieron los resultados presentados en los cap´ıtulos anteriores simula el pro-
ceso de formacio´n estelar pasiva mediante la formulacio´n presentada en el cap´ıtulo 2.3
(ecuaciones (2.3) y (2.4)). A este modelo se lo distingue con las siglas “SF1”. Teniendo en
cuenta que e´ste considera adema´s el modelo de extincio´n por polvo “E1” y las librer´ıas de
s´ıntesis poblacional de BC03, nos referimos a esta versio´n de SAG como SAGE1+BC03+SF1.
Basa´ndose en observaciones de Kennicutt et al. (1989), Croton et al. (2006) proponen
un modelo alternativo de SF que establece una masa l´ımite de gas fr´ıo debajo de la cual
no tiene lugar la formacio´n de estrellas. Esta masa cr´ıtica viene dada por la siguiente
expresio´n










siendo rdisc el radio de escala del disco de la galaxia y Vvir la velocidad virial del halo de
materia oscura en el que reside la misma. Cuando la masa de gas fr´ıo en la galaxia es
mayor que el valor cr´ıtico mcrit, la tasa de formacio´n estelar es
m˙∗ = αSF(mcold −mcrit)/tdyn,disc. (6.4)
El valor de la eficiencia αSF es un para´metro libre del modelo que se ajusta para que
una fraccio´n del 5 al 15 por ciento del gas se convierta en estrellas durante el tiempo
dina´mico, tdyn,disc = rdisc/Vvir. Este nuevo modelado de la SF es identificado con con
el ro´tulo SF2, para distinguirlo del SF1 original. Al mantener las implementaciones de
extincio´n por polvo y librer´ıas sinte´ticas originales, y agregar la nueva formulacio´n de
SF, obtenemos la versio´n SAGE1+BC03+SF2. Cabe destacar que al aplicar esta versio´n del
co´digo no se altera el valor del para´metro de eficiencia de formacio´n estelar que permite
lograr una buena calibracio´n de la versio´n original de SAG. La ventaja de esta nueva
implementacio´n es que el gas fr´ıo de las galaxias con masas menores que 1010 M⊙ no
resulta tan altamente contaminado, permitiendo obtener una relacio´n masa metalicidad
en muy buen acuerdo con tendencia marcada por las observaciones, que no era logrado
con la formulacio´n original de SF (ver figura 6.10). Este hecho es debido a la supresio´n
de la formacio´n estelar en galaxias con poco contenido de gas fr´ıo.
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6.3.1. Influencia de la nueva formulacio´n de SF en la RCM
Aplicando la misma metodolog´ıa de trabajo utilizada en las secciones anteriores, se
analizan las RCM resultantes de combinar la nueva implementacio´n considerada para
simular el proceso de formacio´n estelar, con los dos conjuntos de librer´ıas de s´ıntesis
poblacional presentadas en este trabajo, es decir, las RCM que se obtienen de los modelos
semianal´ıticos SAGE1+BC03+SF2 y SAGE1+CB07+SF2. Calculamos las pendientes de las
rectas de ajustes a las dos secciones de la RCM, y a la relacio´n completa, y el a´ngulo ∆D−B
de separacio´n entre las rectas de ajuste a los extremos de´bil y brillante. Los resultados
obtenidos para cada banda fotome´trica se presentan en la tabla 6.3. Al comparar los
valores presentados en las dos columnas de esta tabla, se aprecia que, al combinar la
nueva formulacio´n de formacio´n estelar con las nuevas librer´ıas de s´ıntesis poblacional,
se reduce el a´ngulo ∆D−B en todas las bandas en un valor promedio de 0
◦35’.
Las diferencias entre las RCM obtenidas con el modelo semianal´ıtico original y las
resultantes de implementar en SAG la nueva formulacio´n de SF, manteniendo el resto de
las implementaciones originales, pueden visualizarse comparando la primera columna de
la tabla 6.1 con la primera columna de la tabla 6.3, que muestran los resultados de los
modelos SAGE1+BC03+SF1 y SAGE1+BC03+SF2, respectivamente. De all´ı resulta evidente
que el a´ngulo ∆D−B aumenta en todas las bandas, siendo ma´s significativo el aumento en
la banda (U,R). Este aumento entre las rectas de ajuste a los extremos de´bil y brillante
radica en que el extremo brillante presenta un quiebre ma´s pronunciado al aplicar la
nueva formulacio´n de SF.
Analizamos ahora la RCM que resulta de la incorporacio´n de la nueva fo´rmula de SF
al co´digo SAG que a su vez considera las nuevas librer´ıas de s´ıntesis poblacional, esto es,
RCME1+CB07+SF2. La comparacio´n de esta relacio´n con la obtenida por el modelo original
se presenta en la figura 6.11 para las bandas fotome´tricas (C, T1), (U,R) y (V, I). De la
inspeccio´n de los valores de la primera columna de la tabla 6.1 y la segunda columna de la
tabla 6.3, podemos ver las diferencias entre el modelo original SAG y el modelo equipado
con la nueva implentacio´n de SF y las librer´ıas de BC07. Las RCM obtenidas presentan
una reduccio´n del a´ngulo ∆D−B en la banda (C, T1) y un aumento de la misma en el
resto de las bandas analizadas. En la banda (U,R), el aumento del a´ngulo es marcado
(∆F−B = 1
◦40’).
Las propiedades de las galaxias tales como masas, metalicidades, edades y radios de
escala de los discos que porporciona el co´digo SAG constituyen los datos requeridos para
la aplicacio´n subsecuente del modelo de extincio´n por polvo y de las librer´ıas espectrales
que incluyen con detalle la emisio´n de estrellas en la fase TP-AGB. En tal sentido, estas
implementaciones se aplican de manera “externa” a los ca´lculos inherentes a la evolucio´n
de las galaxias realizados por el co´digo SAG, si bien esta´n inclu´ıdas en el mismo. Dicho
de otro modo, la aplicacio´n de la extincio´n por polvo y el uso de librer´ıas espectrales
so´lo modifican las magnitudes de las galaxias que ya son un resultado del co´digo. A
diferencia de este tipo de implementaciones “externas”, las modificaciones en el proceso
de formacio´n estelar afectan cantidades ba´sicas de las galaxias del modelo, tales como
masas y metalicidades, las cuales son cantidades fundamentales que intervienen como
condiciones iniciales en las ecuaciones diferenciales que son resueltas “dentro” del co´digo.
En particular, al considerar la formulacio´n de formacio´n estelar propuesta por Croton et
al. (2006), encontramos que las galaxias en los intervalos de magnitud 1 y 2 de la RCM
comparten la misma metalicidad a z = 0. Este valor de metalicidad resulta ∼ 1 dex ma´s
bajo que el obtenido del modelo original, como puede verse al comparar la figura 4.7 con
la figura 6.12.
De lo anteriormente expuesto resulta claro que al cambiar la historia de formacio´n
estelar tambie´n se ven afectados la masa de gas y los radios de escala de los discos ga-
la´cticos, que son cantidades de las cuales depende el nuevo modelo de extincio´n. Por lo
tanto, al combinar este modelo con la formulacio´n alternativa de formacio´n estelar se
producen cambios apreciables en los colores de las galaxias, lo cual conduce a una RCM



























Cuadro 6.3: Pendientes de las rectas de ajuste al extremo de´bil de la RCM, al brillante y a toda la relacio´n, calculadas mediante el me´todo de mı´nimos cuadrados.
Las RCM corresponden al cu´mulo C153, obtenidas en diferentes bandas fotome´tricas a partir de los co´digos SAGE1+BC03+SF2 y SAGE1+CB07+SF2 que consideran la
formulacio´n alternativa de SF, combinada con el modelo de extincio´n por polvo original, y las librer´ıas de s´ıntesis poblacional original y nuevas, respectivamente,
En todos los casos, se calcula el a´ngulo de separacio´n entre las rectas de ajuste al extremo de´bil y al brillante, ∆D−B .
RCME1+BC03+SF2 RCME1+BC07+SF2
Ext. de´bil Ext. brillante Toda la RCM ∆D−B Ext. de´bil Ext. brillante Toda la RCM ∆D−B
R vs. (B −R) -18.00 199.34 -22.55 2◦53’ -21.34 191.13 -26.74 2◦22’
V vs. (V − I) -25.85 -889.84 -33.74 2◦09’ -30.68 572.14 -41.56 1◦46’
T1 vs. (C − T1) -11.64 51.41 -15.06 3
◦47’ -13.64 38.90 -18.35 2◦72’
R vs. (U −R) -8.89 -147.36 -10.70 6◦01’ -9.47 -99.07 -11.34 5◦26’
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fundamentales de las galaxias (observables utilizados usualmente para calibrar el modelo;
ver cap´ıtulo 2) no pueden ser reproducidos adecuadamente por la versio´n de SAG que
accione simulta´neamente todas las modificaciones presentadas en este cap´ıtulo (modelo
de extincio´n, librer´ıas de s´ıntesis poblacional y modelo de formacio´n estelar). Para ob-
tener un buen acuerdo con propiedades y relaciones observadas, es necesario recalibrar
el modelo, modificando el valor de los para´metros libres involucrados en los distintos
procesos considerados.
Comparar modelos con diferentes para´metros no resulta de mucha utilidad a la hora
de aislar el impacto en la RCM de diversos procesos f´ısicos que afectan los colores, edades
y metalicidades de las galaxias, como son la interaccio´n de la SED de las galaxias con
el polvo del ISM, la evolucio´n estelar y la formacio´n estelar. Por ello, creemos prudente
concluir aqu´ı este ana´lisis y proyectar el trabajo futuro con una nueva versio´n del modelo
SAG.
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Figura 6.3: RCM del cu´mulo C153 en los planos R vs.(U−R) (paneles superiores),R vs. (B−R)
(paneles medios), V vs. (V − I) (paneles inferiores), obtenidas de aplicar el modelo SAGE1
(RCME1, paneles izquierdos), y SAGE2 (RCME2, paneles derechos), que consideran el modelo
de extincio´n por polvo original y nuevo, respectivamente. En todas las figuras se grafican las
rectas de ajustes por mı´nimos cuadrados realizados al extremo de´bil de la RCM (l´ınea azul
llena), brillante (l´ınea roja punteada) y a toda la relacio´n (l´ınea negra de trazos). Los colores
representan la distribucio´n de metalicidad de las galaxias, como se indica en la figura.
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Figura 6.4: Comparacio´n de las relaciones Luminosidad Metalicidad del cu´mulo de refencia
C153 resultantes de aplicar los modelos SAGE1 (panel izquierdo) y SAGE2 (panel derecho). Estas
relaciones son construidas a partir de las mismas galaxias simuladas pertenecientes a la RCME1
y RCME2, respectivamente. Los s´ımbolos de colores identifican diferentes rangos de edades de
las galaxias; los diamantes negros representan las abundancias [Fe/H] de la muestra de ETGs
presentada por Trager et al. (2000), mientras que los cuadrados negros corresponden a ETGs
del grupo NGC5044 (Mendel et al., 2009).
Figura 6.5: Diagrama Hertzsprung-Russell, donde se muestran diferentes etapas de la
evolucio´n de las estrellas que t´ıpicamente atraviesan la Rama Asinto´tica de las Gigantes;
estas estrellas poseen masas bajas e intermedias 1M⊙ ≤ M ≤ 9M⊙, (Miller Bertolami,
2009).
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Figura 6.6: Comparacio´n entre la evolucio´n de los colores en las bandas B −K y V −K
para los modelos de Charlot & Bruzual (2007) (en l´ınea roja) usando los tracks deMarigo
& Girardi (2007) que incluyen la implementacio´n de la fase TP-AGB, con los modelos
de Bruzual & Charlot (2003) (en l´ınea de trazos, azul), y el modelo de M05 (l´ınea negra
de trazos).
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Figura 6.7: Se comparan las RCM del cu´mulo de referencia, C153, en las bandas fotome´tricas
(C, T1) (columna izquierda) y (U, R) (columna derecha) obtenidas a partir de la aplicacio´n de
tres versiones de SAG: la original, sin ninguna de las nuevas implementaciones descriptas en
este cap´ıtulo (RCME1+BC03, paneles superiores), la que considera las nuevas librer´ıas de s´ıntesis
poblacional de CB07 (RCME1+CB07, paneles medios), y la que combina estas nuevas librer´ıas
con el nuevo modelo de extincio´n por polvo detallado en la seccion 6.1, RCME2+CB07 (panel
inferior).
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Figura 6.8: Idem a la figura 6.7 en las bandas fotome´tricas (V, I) (columna izquierda) y (B, R)
(columna derecha).
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Figura 6.9: Se muestra la columna izquierda de la figura 6.7 (RCM en el sistema de Washington)
con los s´ımbolos que representan las galaxias coloreados de acuerdo a la edad de las mismas.
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Tremonti et al. (2004)
Datos de SDSS
Figura 6.10: Relacio´n masa metalicidad del cu´mulo de referencia C15 3 obtenida a partir
de la versio´n original de SAG: SAGE1+BC03+SF1 (panel izquierdo), y la que considera
el modelo alternativo de SF dado por Croton et al. (2006): SAGE1+BC03+SF2 (panel
derecho).
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Figura 6.11: Comparacio´n de las RCM del cu´mulo C153 obtenidas a partir de la co´digo semi-
anal´ıtico original (columna izquierda) y de la versio´n SAGE1+CB07+SF2, que considera la nueva
formulacio´n de SF, combinada con las librer´ıas de CB07 (columna derecha). Las RCM se mues-
tran en las bandas fotome´tricas (C, T1) (paneles superiores), (U, R) (paneles medios), y (V, I)
(paneles inferiores).
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-23. < MT1 < -22.
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-21. < MT1 < -20.
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-18. < MT1 < -17.
-17. < MT1 < -16
 Total Average Metallicity
Figura 6.12: Gra´ficos equivalentes a los de la figura 4.7 para la versio´n con la nueva formulacio´n
de formacio´n estelar: SAGE1+BC03+SF2. Se muestra la evolucio´n con el redshift de metalicidad
de la componente estelar de las galaxias de la RCM. Los promedios han sido estimados sobre
los cu´mulos C15. Panel superior: Metalicidad correspondendiente a la masa estelar acretada
y/o generada en fusiones gala´cticas. Panel medio: Metalicidad debida a la componente estelar
generada por los procesos internos de las galaxias. Panel inferior: Metalicidad resultante de la
combinacio´n de todos los procesos de formacio´n estelar incluidos en el modelo semianal´ıtico.
Capı´tulo 7
Conclusiones
La Relacio´n Color Magnitud (RCM) constituye una de las herramientas ma´s impor-
tantes para evaluar los modelos de formacio´n de galaxias ya que la evolucio´n de las
mismas se evidencia a trave´s de esta relacio´n. Al tratar de entender el modo en que la
RCM se desarrolla, y de dilucidar las razones f´ısicas que definen sus caracter´ısticas, ob-
tenemos informacio´n sobre los procesos evolutivos a los que se ven sometidas las galaxias
de distinta masa que pueblan esta relacio´n.
En este Trabajo de Tesis investigamos los procesos f´ısicos que determinan las propieda-
des de la RCM de cu´mulos de galaxias, enfocando nuestra atencio´n en el comportamiento
del extremo brillante de esta relacio´n. El estudio se aborda desde un punto de vista teo´ri-
co, utilizando como herramienta una te´cnica nume´rica h´ıbrida que combina simulaciones
cosmolo´gicas no radiativas N-Body/SPH (Smoothed Particle Hydrodynamics) de cu´mulos
de galaxias con el modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias SAG (Cora, 2006; Lagos
et al., 2008; Tecce et al., 2010; Jime´nez et al., 2011) en el marco cosmolo´gico del modelo
de Universo ΛCDM. Hemos considerado dos conjuntos de cu´mulos simulados con masas
en los rangos ≃ (1,1− 1,2)× 1014 h−1 M⊙ (cu´mulos C14) y ≃ (1,3− 2,3)× 10
15 h−1 M⊙
(cu´mulos C15).
Con el fin de definir el modo ma´s adecuado para identificar las galaxias pertenecientes
a la RCM, analizamos distintos criterios de seleccio´n existentes en la literatura. Por un
lado, estudiamos un criterio basado en la bimodalidad de la distribucio´n de los colores
en el diagrama color magnitud de las galaxias, propuesto por Bell et al. (2004). Estu-
diamos tambie´n la RCM resultante de la aplicacio´n de un criterio que tiene en cuenta
la morfolog´ıa de las galaxias, propuesto por Hubble-Jeans. Por u´ltimo, seleccionamos
galaxias pasivas segu´n la tasa de formacio´n estelar espec´ıfica (Weinmann et al., 2006).
Del ana´lisis de la RCM segu´n los diferentes criterios de seleccio´n, podemos concluir que,
independientemente del criterio utilizado, la RCM muestra caracter´ısticas comunes en
todos los casos. Es posible distinguir un apartamiento de las galaxias ma´s brillantes de
la RCM con respecto a la tendencia mostrada por las galaxias ma´s de´biles. Este quie-
bre ocurre aproximadamente en la misma magnitud en distintas bandas fotome´tricas,




T1 ≈ −20, que corresponde a una masa media de
1×1010M⊙. Las galaxias ma´s brillantes que esta magnitud de quiebre presentan un color
casi constante (C − T1 ≈ 1,5), y la masa media de las galaxias con la magnitud del quie-
bre es ∼ 1010M⊙. Este comportamiento del extremo brillante de la RCM simulada esta´
en acuerdo con el ajuste no lineal de la RCM que se reporta en diferentes observaciones
(Baldry et al., 2006; Janz & Lisker, 2009; Baldry et al., 2006; Skelton et al., 2009). El en-
tendimiento de las razones que provocan el apartamiento del extremo brillante de la RCM
con respecto a la tendencia marcada por el ajuste lineal a toda la relacio´n constituyo´ la
principal motivacio´n de este Trabajo de Tesis.
La interseccio´n de los tres criterios de seleccio´n vistos en el cap´ıtulo 3 tiene como
factor comu´n galaxias rojas, con poca formacio´n estelar y dominada por bulbos que
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pueblan el extremo brillante de la RCM. Por ello, indistintamente del criterio utilizado,
encontramos que la seleccio´n de galaxias engloba las propiedades que distinguen a una
poblacio´n protot´ıpicamente de tipo temprano, lo que representa un aval para poder apli-
car las conclusiones que se desprenden de esta investigacio´n a las Early Type Galaxies
(ETGs). Dado que, en las RCM simuladas, el quiebre en el extremo brillante emerge
independientemente del criterio usado para seleccionar galaxias, se adopto´ el criterio de
seleccio´n propuesto por Bell et al. (2004) para llevar a cabo el ana´lisis restante en este
trabajo. Este criterio presenta la ventaja de depender del redshift, lo que resulta de gran
utilidad para seleccionar galaxias a ma´s alto redshift de manera simple sin hacer uso de
hipo´tesis ad hoc, permitiendo extender a futuro la investigacio´n desarrollada en este tra-
bajo. Una de las relaciones observacionales con las que las galaxias simuladas muestran
un muy buen acuerdo es la relacio´n luminosidad metalicidad. Este resultado sustenta el
uso de la historia qu´ımica de las galaxias simuladas como una herramienta para facilitar
el entendimiento del desarrollo de la RCM y de su quiebre en el extremo brillante.
Con este objetivo, nos enfocamos en el ana´lisis de la masa de gas, estrellas y metales
aportados a cada galaxia por los diferentes procesos f´ısicos involucrados en su evolucio´n,
esto es, la formacio´n estelar en modo pasivo y los brotes de formacio´n estelar durante las
inestabilidades de disco y las fusiones gala´cticas. Estudiamos las propiedades medias de
las galaxias en siete intervalos de magnitud diferentes, donde las galaxias son agrupadas
de acuerdo con su valor de MT1 (en el sistema fotome´trico de Washington) en z =
0. A partir del ana´lisis de las masas estelares acumuladas aportadas por los diferentes
procesos evolutivos, hemos obtenido informacio´n sobre la importancia relativa de los
mismos evolucionando con el redshift, para galaxias en un dado intervalo de magnitudes.
Tambie´n se obtiene informacio´n sobre la relevancia de estos procesos segu´n la luminosidad
de las galaxias. A continuacio´n, se puntualizan los principales resultados hallados respecto
a la relevancia de los distintos procesos f´ısicos que determinan las propiedades de las
galaxias de la RCM; la interpretacio´n de los mismos nos permite arribar a las conclusiones
finales de este Trabajo de Tesis, referentes al entendimiento del quiebre del extremo
brillante de la RCM. A saber:
La formacio´n estelar en modo pasivo aparece como el proceso dominante que con-
tribuye a la masa estelar de las galaxias, en todos los intervalos de magnitud y a
todo redshift. La fraccio´n de masa aportada por este proceso disminuye mono´to-
namente con el redshift (decreciente) a medida que el reservorio de gas fr´ıo de las
galaxias se va agotadando (cap´ıtulo 4 ).
Las galaxias con bajas luminosidades (−18 < MT1 ≤ −17, intervalo 6) reciben un
aporte importante de masa estelar formada durante las fusiones hu´medas mayores
y menores. Las primeras dan lugar a una mayor fraccio´n de masa que aumenta con
el redshift y alcanza valores de ≈ 25 por ciento a z ≈ 2. Esto indica que las fusiones
hu´medas menores no juegan un rol importante a partir de esa e´poca.
Las galaxias ma´s luminosas (−24 < MT1 ≤ −22, intervalo 1) poseen una contri-
bucio´n considerable de fusiones secas menores, la cuales se vuelven importantes a
partir de z ≈ 6. La fraccio´n de masa correspondiente alcanza un valor de ≈ 22 por
ciento a z = 0. La contribucio´n de las fusions secas mayores es tambie´n relevante
para estas galaxias a partir de z ≈ 2, llegando a contribuir con una fraccio´n de
masa de ≈ 10 por ciento a z = 0.
La transicio´n entre la importancia relativa de las contribuciones de las fusiones hu´-
medas y secas ocurre para las galaxias con magnitudes en el rango −21 < MT1 ≤
−20 (intervalo 3), i.e. para las galaxias con magnitudes en el intervalo donde se
produce el quiebre hacia colores ma´s azules de la RCM. La masa promedio de e´s-
tas galaxias es ∼ MquiebreT1 ≈ −20. En esta transicio´n, las fusiones secas menores
empiezan a ganar importancia, mientras que la relevancia de las estrellas formadas
durante los brotes estelares asociados a las fusiones hu´medas menores decrece con-
siderablemente a partir de z ≈ 4, volvie´ndose despreciable a z = 0. Esto esta´ en
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fuerte contraste con lo observado para este mismo proceso en las galaxias menos
luminosas (intervalo 6). Encontramos, tambie´n, una contribucio´n moderada de las
fusiones hu´medas mayores a bajos redshifts. Todos estos eventos de fusiones ga-
la´cticas son responsables del ≈ 20 por ciento de la masa total recibida por estas
galaxias.
A partir del ana´lisis de la importancia relativa de las fracciones de masa estelar
aportadas por los diferentes procesos, es claro que la evolucio´n de las galaxias en el
extremo brillante de la RCM esta´ dominada por la contribucio´n seca de las fusiones
tanto mayores como menores, mientras que en las galaxias ma´s de´biles la evolucio´n esta´
influenciada por la componente hu´meda de las fusiones. Esta situacio´n queda establecida
ya a z ≈ 1. Las metalicidades de las galaxias en el extremo brillante no cambian a partir
de ese momento (redshift), mientras que un aumento moderado de la metalicidad es
detectado para las galaxias menos luminosas, donde sigue teniendo lugar la formacio´n
estelar a partir de gas enriquecido en metales (cap´ıtulos 4,5).
Considerando la masa acumulada desde z = 1, tanto de las estrellas formadas in
situ, como de la masa estelar que ya estaba presente en las galaxias sate´lites acretadas,
encontramos que la u´ltima representa una fraccio´n importante de la masa estelar actual
de las galaxias en el extremo brillante de la RCM, con valores que oscilan entre el 10
y el 20 por ciento. Esta fraccio´n es mayor que la fraccio´n de estrellas generadas debido
a la formacio´n estelar reciente. Si bien la metalicidad de las estrellas formadas desde
z ≈ 1 es alta (≈ 0,2 − 0,5 dex mayor que la abundancia de hierro promedio en las
galaxias a z = 0), la masa aportada por estas estrellas es tan baja (≈ 0,05) que no
afecta la metalicidad media de las galaxias. Por el contrario, las fusiones secas proveen
una fraccio´n ma´s alta de masa estelar que la aportada por la formacio´n estelar reciente,
pero con un contenido bajo de metales (≈ 0,2 dex menor que la metalicidad media de las
galaxias). En consecuencia, las fusiones secas contribuyen al aumento de la masa estelar
sin alterar su metalicidad promedio. Por lo tanto, las galaxias en el extremo brillante, las
cuales poseen muy poca actividad de formacio´n estelar a partir de z ≈ 1, alcanzan un
l´ımite superior en sus abundancias qu´ımicas. Teniendo en cuenta la pequen˜a dispersio´n
en la edad de estos sistemas, al fijarse el contenido de metales de estas galaxias, se fijan
tambie´n sus colores. El apartamiento del extremo brillante de la RCM con respecto a la
tendencia lineal observada a menores luminosidades puede, entonces, ser explicado por
el efecto de la contribucio´n de las fusiones mayores y menores secas, las cua´les aumentan
la masa/luminosidad de estas galaxias sin alterar sus colores significativamente.
Para testear la robustez de nuestras conclusiones sobre la explicacio´n del comporta-
miento del extremo brillante de la RCM, estudiamos el impacto sobre las propiedades
de la RCM de nuevas implementaciones incluidas en el modelo semianal´ıtico SAG, que
comprenden: el efecto de la extincio´n por polvo, la inclusio´n de la emisio´n de estrellas
en la fase TP-AGB, y una formulacio´n alternativa para describir el proceso de formacio´n
estelar. Estas nuevas implementaciones alteran los colores, las edades y las metalicidades
de las galaxias que pueblan la RCM. Analizamos la influencia sobre la RCM de cada
implementacio´n por separado, y luego, el efecto de la accio´n simulta´nea de todas ellas,
manteniendo siempre los para´metros de calibracio´n de SAG utilizados en todo el ana´li-
sis previo. Encontramos variaciones en la dispersio´n de la RCM segu´n la modificacio´n
aplicada, siendo e´stas ma´s significativas por la influencia del nuevo modelo de extincio´n
por polvo. Cabe destacar que el quiebre en el extremo brillante de la RCM se mantiene
presente cuando aplicamos las nuevas implementaciones, tanto en forma separada como
combinada (cap´ıtulo 6).
Gran parte de estas conclusiones han sido volcadas en el trabajo de Jime´nez et al.
(2011), y son va´lidas para las galaxias pertenecientes a cu´mulos de alta y baja masa.
Hemos demostrado que las propiedades locales de las galaxias parecen haber sido es-
tablecidas alrededor de z ≈ 1, en acuerdo con resultados de estudios observacionales
(Strateva et al., 2001; Blanton et al., 2003; Baldry et al., 2004, 2006; Menci et al., 2008;
Mei et al., 2009; Eliche-Moral et al., 2010). Un ana´lisis detallado de los rasgos de la RCM,
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como su dependencia con el ambiente y el redshift, forma parte del trabajo proyectado a
futuro.
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